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Objetivos del trabajo
Durante los últimos años han sido numerosos los trabajos realizados a partir de las 
observaciones fotométricas y espectroscópicas en cúmulos abiertos y asociaciones. El éxito 
en el conocimiento de la estructura y la dinámica de nuestra galaxia implica el 
conocimiento de las distancias y de las propiedades físicas de sus componentes de la forma 
más precisa posible.
Las asociaciones OB y los cúmulos abiertos son indicadores tanto de la actual 
estructura galáctica como de sus aspectos evolutivos en las escalas temporales cortas. 
Cúmulos y asociaciones permiten también las estimaciones de las funciones de masa y 
luminosidad. Además el conocimiento de los procesos de formación, interacción y 
destrucción de estos grupos, nos aportan información sobre la dinámica de las poblaciones 
en el disco galáctico.
Por otro lado, las distancias, edades, abundancias y efectos del enrojecimiento 
interestelar también pueden ser determinados de forma más precisa para estos objetos que 
para estrellas individuales. En este sentido, estos cúmulos estelares considerados como 
conjuntos de estrellas de idéntica edad y composición química, son laboratorios que nos 
permiten comprobar la validez de los modelos teóricos de evolución estelar.
La presencia de binarias en cúmulos es otro elemento de capital importancia. Sirven 
para aportar datos sobre masas, radios y distancias, determinados de forma independiente y 
poder compararlos con los estimados para el conjunto estelar. La sobredeterminación en la 
estimación de los parámetros estelares añade certidumbres de otro modo inalcanzables con 
las calibraciones fotométricas o espectroscópicas clásicas.
Además, nuestro conocimiento sobre las propiedades intrínsecas de algunos 
sistemas estelares poco comunes (como cefeidas, blue stragglers, varias estrellas peculiares, 
etc.) proviene precisamente de la pertenencia de estos tipos de estrellas a algún cúmulo, 
donde el propio cúmulo nos da uno de los parámetros básicos en Astrofísica, la distancia, 
que nos permite pasar de flujos observados a flujos superficiales y en algunos casos a 
intensidades.
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También queremos resaltar la importancia del papel que juegan Icos cúmulos 
abiertos jóvenes (edades < 107 yr) en el estudio de los procesos de formación estelar, 
debido a que ellos nos muestran los primeros estados en la evolución de los. complejos 
estelares jóvenes, en los que las estrellas pre-secuencia principal todavía se (encuentran 
rodeadas de una envoltura de gas y polvo de material primigenio. La distribucióin de masas 
y edades de estos cúmulos jóvenes pueden proporcionamos respuestas cruciales respecto a 
la función de masa inicial, a las edades de las estrellas y ayudamos a emtender los 
complicados procesos de formación estelar.
En el estudio de asociaciones y cúmulos abiertos se han seguido dos caminos 
diferenciados. Por un lado, el análisis de la distribución espacial ligada a la estructura y 
dinámica de la galaxia, y por otro lado, el estudio de sus propiedades intrínsecas, como 
pueden ser su función de luminosidad estelar, movimientos propios, velocidades radiales, 
edad y origen.
La determinación de las propiedades de estos grupos estelares, debido a las 
limitaciones de la instrumentación utilizada, se ha realizado tradicionalmente a partir de las 
estrellas más brillantes miembros del grupo. El déficit de estrellas débiles en los estudios, 
genera un vacío en aspectos como pueden ser el conocimiento del número total de estrellas 
implicadas en el grupo o su distribución en función del tipo espectral, lo que imposibilita la 
determinación precisa de la secuencia principal y la comprobación de si es posible detectar 
estrellas en fase pre-secuencia principal. Todo ello impide realizar un completo análisis 
evolutivo del grupo.
La aparición de los detectores CCD y del desarrollo de los paquetes de software 
diseñados para fotometría estelar de campos muy poblados, ha revolucionado la fotometría 
estelar. Nos permite alcanzar una precisión interna de pocas centésimas de magnitud en 
estrellas débiles, lo que supone disponer de una fotometría precisa de un gran número de 
objetos por noche y con un rango dinámico mucho mayor que en la fotometría 
fotoeléctrica. Por contra la precisión interna de la fotometría CCD, su interpretación y el 
conocimiento de sus técnicas en muchos casos no es suficiente. Por ello es necesario 
realizar cuidadosas estandarizaciones y calibraciones de los sistemas fotométricos con 
CCD’s. Es de destacar en este aspecto, la escasa experiencia observacional previa en
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fotometría de banda estrecha con CCD’s. Uno de los retos de este trabajo es precisamente 
comprobar como se comporta el sistema Hp con CCD.
El objetivo de este trabajo es el estudio en detalle de una serie de cúmulos abiertos 
con diferentes edades, diámetros lineales y abundancias, elegidos de un catálogo de 
cúmulos abiertos con sistemas binarios candidatos a miembros. En total se seleccionaron 6 
cúmulos, que cubren un amplio rango evolutivo. Dos son muy jóvenes con estrellas de 
tipos OB (NGC6910 y NGC6913), dos son jóvenes (IC 4665 y NGC 7039), uno es de 
edad intermedia (NGC 6811) y el último es un cúmulo muy viejo (NGC 6791). De todos 
ellos se ha obtenido fotometría uvby-HP de precisión, completando el rango observacional 
de las estrellas hasta magnitudes aparentes de 16 magnitudes, (trabajo realizado en los tres 
últimos años). Hay un total de aproximadamente 5500 estrellas observadas y reducidas al 
sistema estándar uvby-Hp, cuyos valores de magnitudes, índices y Hp se dan en esta 
memoria y en su anexo final.
En esta memoria, aparte de los datos fotométricos, se presentan los resultados de 
los dos cúmulos más jóvenes NGC 6910 y NGC 6913, mas uno de los dos cúmulos 
jóvenes el IC 4665.
Las razones para la selección de estos tres cúmulos son diversas. Desde el punto de 
vista fotométrico los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 han sido utilizados para la 
estandarización y por tanto es lógico realizar su estudio en primer lugar. Además presentan 
la particularidad de ser "a priori” los más jóvenes y por tanto más complejos de estudiar. 
Esta complejidad fotométrica se ve compensada por su interés desde el punto de vista de 
comparación con los modelos evolutivos, ya que contienen estrellas de masa elevada en 
evolución rápida. Otra cuestión de interés es que debido a su proximidad angular y a las 
similitudes fotométricas entre ambos indicadas por Crawford (1977), existe la posibilidad 
de que tengan alguna relación más allá de la pura coincidencia de sus posiciones aparentes. 
De hecho, realizar esta comprobación ha sido otro de los objetivos de este trabajo.
Del conjunto de cúmulos jóvenes se ha seleccionado para este trabajo el IC 4665, 
ya que en el momento de comenzar el trabajo existían dudas fundadas sobre si el final de la 
secuencia principal terminaba en estrellas de tipos espectrales F5 o si se extendía hacia
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estrella más tardías de tipos G ’s y K’s tempranos, Prosser (1993). Esta es una cuestión 
relevante desde el punto de vista del estudio evolutivo del cúmulo.
El estudio detallado de los otros dos cúmulos (NGC 7039 y NGC 6811) se espera 
terminar a lo largo de este año, dejándose el análisis del cúmulo NGC 6791 para el año 
próximo, tanto por consideraciones de edad y física implicada, como por el número de 
objetos a analizar en este cúmulo («2000).
Como metodología de trabajo se han aplicado diferentes criterios de pertenencia, 
cuestión básica para cualquier estudio evolutivo o dinámico y con la siguiente gradación:
Io. - Utilización de criterios proporcionados por los datos fotométricos propios:
Módulo de distancia, absorción interestelar y posición de las estrellas respecto a la 
secuencia principal del grupo.
2o.- Utilización de datos existentes en la bibliografía con resultados de pertenencia basados 
en estudio de movimientos propios o de velocidades radiales.
3o.- Comparación de ambos resultados y elección de los candidatos con diferentes grados 
de certidumbre.
Una vez determinadas las pertenencias, para cada estrella del cúmulo se han 
calibrado sus parámetros estelares como colores intrínsecos, reddening local, magnitud 
absoluta, metalicidad y temperaturas de color.
Para cada cúmulo se ha estimado el módulo de distancia ajustando el ZAMS a la 
secuencia principal y/ o utilizando los valores obtenidos a partir de las calibraciones de las 
magnitudes absolutas de sus miembros. Establecido el módulo de distancia a partir de los 
miembros más probables, se pueden reconsiderar las pertenencias de las estrellas que 
presentan más incertidumbres por encontrarse en el límite de la fotometría. Esta iteración 
es muy útil y proporciona una herramienta muy efectiva y fiable de comprobación de 
pertenencias desde el punto de vista de los parámetros radiativos.
El trabajo se completa realizando un estudio de determinación de edades para cada 
cúmulo, mediante el ajuste de isócronas teóricas a los diagramas color-magnitud utilizando 
los modelos de Schaller et al (1992) y los recientes de Claret y Giménez (1995). De su 
análisis se intenta obtener información sobre el problema teórico de la consideración en
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los modelos teóricos del efecto del overshooting convectivo. ¿Es una elucubración teórica 
o responde a una realidad observacional?. La resolución de esta cuestión en su 
completitud, está lógicamente fuera de las posibilidades de este trabajo. No obstante se 
proporcionan datos de interés para su clarificación. Curiosamente y en contra de lo que 
parece ser la “última moda” de considerar que el overshooting no es necesario, en nuestro 
caso y sistemáticamente para los tres cúmulos analizados, los modelos con overshooting 
ajustan mejor a los datos observacionales. En el caso del cúmulo IC 4665 es especialmente 
relevante ya que no hay duda sobre la metalicidad de sus componentes, calculada con alto 
grado de fiabilidad mediante el uso de las estrellas P s miembros del cúmulo.
El trabajo se ha dividido en seis capítulos, siendo los dos primeros (capítulos 2 y 3) 
introductorios.
En el capítulo 2 presentamos una revisión de los criterios utilizados para estudiar la 
pertenencia de un objeto a un cúmulo. También se citan los diferentes y más recientes 
modelos teóricos a partir de los cuales se realiza el cálculo de las isócronas.
En el capítulo 3 describimos el proceso de selección y adquisición de los datos 
observacionales así como los sistemas fotométricos uvby y HP utilizados.
Los capítulos 4 y 5 constituyen el cuerpo principal del trabajo.
En el capítulo 4 se describe de forma detallada el proceso de reducción de los 
datos: calibración de las imágenes CCD, obtención de las magnitudes observadas mediante 
fotometría de apertura y fotometría ajustando una “Point Spread Function” (PSF), -todo 
ello utilizando el paquete IRAF-, y finalmente se describe el proceso de obtención de las 
magnitudes transformadas al sistema estándar, resaltando las peculiaridades y ventajas de la 
combinación, poco utilizada con CCD’s, de un sistema de banda intermedia con uno de 
banda estrecha.
En el capítulo 5 presentamos el estudio fotométrico detallado de los cúmulos NGC 
6910, NGC 6913 e IC 4665. Todos ellos son cúmulos abiertos jóvenes, situados en zonas 
estelarmente ricas, lo que hace especialmente compleja la separación de las estrellas 
pertenecientes al cúmulo de las estrellas de campo. Para cada uno de ellos se ha obtenido 
fotometría CCD Strómgren uvby-Hp inédita, llegando a magnitudes límite aparentes de 16 
mag, lo que ha permitido ampliar la secuencia principal de los cúmulos hacia tipos
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espectrales más tardíos, (p.e. en el caso de NGC 6910 y NGC 6913 se ha ampliado 3 mag 
y para IC 4665 se ha ampliado 3 mag y dos tipos espectrales).
Se han realizado estudios de pertenencia, ampliando el número de miembros 
conocidos (en el caso de NGC 6910 se ha pasado de 16 miembros a 36 y en el caso de 
NGC 6913 de 17 a 33) y se han comparado los resultados con estudios basados en 
movimientos propios y velocidades radiales.
Se han realizado calibraciones de los parámetros estelares de los componentes y del 
sistema, lo que ha permitido representar diagramas color-magnitud con la secuencia 
principal de los cúmulos bien definida y obteniendo estimaciones individuales precisas del 
reddening. Estas determinaciones precisas del reddening nos han permitido realizar un 
estudio sobre sus variaciones respecto a la posición espacial, luminosidad o tipo espectral 
de cada estrella. Las estimaciones de los módulos de distancia se benefician de estas 
precisas determinaciones de los excesos. Su comparación con las recientes distancias 
obtenidas por Hipparcos, demuestran en el caso del cúmulo IC 4665 la calidad del trabajo 
fotométrico. En el caso de los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913, éstos se encuentran fuera 
de los límites de Hipparcos, no obstante, las cotas superiores son respetadas.
Finalmente se analizan los aspectos evolutivos, estimando las edades de los 
cúmulos mediante el ajuste de isócronas a los diagramas color-magnitud, destacando la 
mayor precisión obtenida en la edad con estas estimaciones respecto a otros métodos de 
cálculo de edades en cúmulos realizados por otros autores.
En el capítulo 6 se presentan las conclusiones y las perspectivas para trabajos 
futuros entre los que destacan el análisis de los tres cúmulos restantes.
Finalmente presentamos tres anexos. En el anexo A se presenta una breve guía de 
utilización del paquete IRAF en el proceso de reducción de la fotometría CCD.
En el anexo B se presentan las cartas de identificación de los cúmulos estudiados 
NGC 6910, NGC 6913 e IC 4665, obtenidas a partir de las imágenes CCD, junto con las 
coordenadas de las estrella expresadas en píxeles. Las referencias cruzadas de esta 
identificación respecto a las ya existentes en la bibliografía se muestran en el capítulo 5, en 
las tablas con los datos fotométricos de cada uno de los cúmulos analizados.
1 Objetivos del trabajo 13
En el anexo C se presentan los datos fotométricos (ya reducidos con IRAF y 
transformados al sistema estándar uvby-p) para los otros tres cúmulos: NGC 7039, NGC 
6811 y NGC 6791.
Un objetivo adicional del trabajo y de utilidad futura, ha sido la definición de un 
conjunto de estrellas estándar secundarias débiles uvby-HP para CCD, para intentar 
solucionar el problema generado por la falta de estrellas estándar de magnitudes mayores a 
la 8 en el sistema uvby-Hp.
A esta falta de estrellas estándar débiles, debemos añadir en nuestro caso el 
problema de que muchas de las estrellas de este trabajo son estrellas B’s altamente 
enrojecidas, lo que convierte la elección de las estrellas estándar en un problema aun más 
crítico, puesto que tal como muestran Manfroid y Sterken (1987), Delgado y Alfaro (1989) 
y Crawford (1994), las transformaciones realizadas únicamente con estrellas poco 
enrojecidas produce errores sistemáticos cuando se aplican a estrellas enrojecidas de 
distintos tipos espectrales. Las propiedades radiativas aparentes no pueden ignorar sus 
propiedades intrínsecas. El color observado “no es” la suma directa y simple del color 
intrínseco, mas el enrojecimiento interestelar, cuando se usa un sistema de filtrado de 
respuesta espectral dada. Es mas una convolución que una suma algebraica.
Por estos motivos, se han utilizado como estándares las estrellas de los cúmulos 
NGC 6913 y NGC 6910 de los que ya se disponía de datos precisos y en el sistema 
instrumental estándar, en un rango de magnitudes V de 7-13 (Crawford et al 1977). 
Además los miembros de ambos cúmulos son estrellas OB altamente enrojecidas y por 
tanto especialmente idóneas para nuestro trabajo. Se han realizado observaciones repetidas 
de éstos cúmulos con el fin de obtener una mayor precisión en sus resultados y ampliando 
el rango de magnitudes en el campo hasta la 16 mag.
Por tanto, también se incluye como resultado de éste trabajo la definición de un 
conjunto de estrellas formado principalmente por estrellas B’s enrojecidas y que pueden 
ser utilizadas en futuros trabajos como estándares secundarias del sistema uvby-Hp, 
adecuadas a la realización de fotometría CCD en este sistema.
Un último comentario se refiere a la dificultad y extrema delicadeza necesaria para 
realizar fotometría en la línea HP en campos extensos y magnitudes límite elevadas, siendo
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por otra parte este índice fotométrico imprescindible para estudiar pertenencias precisas en 
zonas altamente perturbadas por la presencia de gas residual o en el camino óptico de los 
fotones.
Ca p ít u l o  2 
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2.1 Introducción
Entre los diferentes tipos de cúmulos estelares, este trabajo se centra en el estudio 
de los cúmulos abiertos. Con este término nos referimos a grupos estelares ligados 
gravitacionalmente, que se encuentran localizados básicamente en los brazos espirales de la 
galaxia, formados por entre algunas decenas a algunos cientos de estrellas, y con densidades 
que varían desde 0,25 estrellas/pc3 de las Hyades hasta 1000 estrellas/pc3 de los cúmulos 
más densos.
Estos grupos estelares, forman sistemas dinámicos, en los que las estrellas a pesar 
de estar ligadas gravitacionalmente presentan procesos de difusión, por lo que tienden a 
dispersarse gradualmente impulsados por las perturbaciones inducidas por campos 
gravitatorios extemos al sistema o por la rotación diferencial de la Galaxia. El estudio de la 
dinámica de estos conjuntos de estrellas es un problema no resuelto en la actualidad y que 
escapa a nuestro análisis, en el que hay que tener en cuenta para su correcta resolución, 
como señala King (1980), el gran número de procesos dinámicos que les afectan, como son 
las interacciones entre las diferentes estrellas, las fuerzas de la marea galáctica, el efecto de 
las nubes moleculares complejas, la pérdida de masa de las estrellas evolucionadas o el 
efecto de la formación de binarias. No son sistemas en equilibrio cuasi-estático como 
ocurre con los cúmulos globulares.
A pesar de las dificultades en el estudio de la evolución dinámica de estos grupos 
estelares, podemos suponer que las estrellas del grupo se formaron todas juntas y 
aproximadamente en el mismo momento en el pasado y a partir del mismo material. Esto 
permite asumir, que cada estrella de un cúmulo tiene la misma composición química inicial 
y aproximadamente la misma edad que sus compañeras. Por lo tanto las diferencias en las 
propiedades físicas entre varias estrellas del cúmulo sólo serán debidas a diferencias en sus 
masas que tendrán por consiguiente distintos estados evolutivos.
El interés en el estudio de los cúmulos abiertos radica en el hecho de que debido a 
encontrarse básicamente concentrados en los brazos espirales de la Vía Láctea, son 
excelentes trazadores de la estructura de ésta (Trumpler 1930) y un buen campo de pruebas 
para las teorías de formación estelar (Maeder y Mermilliod 1980) y en el hecho de que 
características como distancia y edad, y en algunos casos la composición química, se 
determinan mejor para estos grupos que para estrellas individuales (Lynga 1980). La edad
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de una estrella es un importante parámetro y su determinación es uno de los problemas 
fundamentales en la investigación astrofísica. Para poder estimar la edad de una estrella, 
necesitamos conocer su luminosidad intrínseca, temperatura efectiva, composición química 
y estado evolutivo. Sin embargo desde el punto de vista observacional las edades de los 
miembros de los cúmulos son mucho más fáciles de estimar, como veremos en el epígrafe 
2.3.3, que las edades de las estrellas de campo.
2.2 Criterios de pertenencia de un objeto a un cúmulo.
Para poder realizar el estudio de los cúmulos abiertos y sus propiedades, debemos 
realizar previamente un proceso de separación de las estrellas que son miembros del 
cúmulos en estudio, de las estrellas de campo que no son miembros. Las aproximaciones 
fotométricas, espectroscópicas, estadísticas y los estudios cinemáticos son los criterios más 
utilizados para realizar esta separación. En los siguientes sub-epígrafes, vamos a analizar 
brevemente, cada uno de estos criterios.
2.2.1 Movimientos propios
El estudio de la pertenencia de una estrella a un cúmulo abierto, a partir del 
conocimiento de sus movimientos propios en ascensión recta y declinación, se basa en un 
procedimiento estadístico, consistente en suponer una distribución circular gaussiana para 
las estrellas del grupo (cúmulo abierto) y una distribución elipsoidal, también gaussiana, 
para las estrellas de campo, Sanders (71).
A partir de las ecuaciones de las distribuciones normales aplicadas a cada caso, y 
aplicando el método de máxima verosimilitud, se obtienen las ecuaciones que se resuelven 
dando unos valores iniciales y procediendo de forma iterativa hasta conseguir la 
convergencia. El principal inconveniente de este método, radica en el hecho de que las 
hipótesis iniciales no tiene porque corresponderse con la realidad, ya que las estrellas de 
campo pueden no seguir una distribución normal. Y aunque así fuera, no se garantiza en 
ningún momento que las distribuciones del campo y del grupo obedezcan a una 
distribución normal. El segundo problema se puede intentar resolver eliminado aquellas
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estrellas de campo o del grupo que más contribuyen a la “no-normalidad”. La eliminación 
de estas estrellas (con velocidades claramente discordantes, tanto respecto al grupo como al 
campo) no implica necesariamente la detección de errores en el cálculo de sus movimientos 
propios, ni su exclusión, en principio, como posibles miembros del grupo. Su eliminación 
de la muestra, es mas bien, una imposición de las condiciones de contorno asumidas, a 
cambio de las cuales se consigue aumentar la normalidad de las distribuciones, y se hace 
más coherente el método debido a que nos acercamos a las hipótesis iniciales asumidas, 
(siempre y cuando estas suposiciones iniciales se correspondan con la realidad). En 
cualquier caso la exclusión de algunas estrellas del conjunto total (grupo y campo) es como 
señala Sanders (1971) un punto no libre de un cierto factor de “decisión personal”.
El resultado de este proceso estadístico nos dará como resultado, las probabilidades 
de pertenencia de una estrella al grupo o al campo.
¿Cuales son las ventajas e inconvenientes de este método ?
En primer lugar las probabilidades de pertenencia de un objeto a un cúmulo, como 
consecuencia de sus movimientos propios, sufre grandes variaciones en función de la 
fuente bibliográfica de la cual tomemos estos movimientos propios.
Por otra parte, independientemente de la precisión con la que estén medidos los 
movimientos propios, el análisis de las probabilidades es de tipo estadístico, las 
suposiciones iniciales pueden no ser las correctas y todo esto hace que el estudio 
cinemático sea insuficiente para establecer por si solo la correcta asignación de miembros y 
no miembros del cúmulo. Su utilidad es mayor para rechazar los no miembros, que para 
encontrar posibles miembros. Podemos tomar erróneamente como estrellas del cúmulo, 
estrellas que realmente estén delante o detrás de éste, pero que tengan el mismo 
movimiento propio que el cúmulo.
En cualquier caso, es uno de los métodos más utilizados hoy en día en el estudio de 
pertenencias, y recientemente se están realizado estudios de movimientos propios en las 
regiones de muchos cúmulos jóvenes, con unas precisiones en las determinaciones que 
permiten separar con bastante precisión los movimientos de las estrellas del cúmulo, de los 
movimientos de las estrellas de campo.
En este sentido son de gran utilidad los datos ya disponibles del Catálogo 
Hipparcos. En el catálogo se presentan medidas astrométricas de posiciones, paralajes y 
movimientos propios, para estrellas con magnitudes menores de 10-11 mag. y con errores
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variando en el rango de 0.7-0.9 miliarcsec (mas). Algunos de los datos disponibles en dicho 
catálogo, han sido utilizados en el presente trabajo.
2.2.2 Velocidades radiales
El conocimiento de la velocidades radiales de las estrellas es uno de los útiles 
primarios en muchas áreas de la astrofísica. No solamente es útil para determinar la 
pertenencia o no de una estrella a un cúmulo, también es útil para determinar los periodos 
orbitales de un sistema binario, la limitación a las masas del sistema binario o el estudio de 
la rotación galáctica. Otra aplicación interesante, también relacionada con los cúmulos, es 
emplear las medidas de las velocidades radiales de cúmulos jóvenes para investigar la 
frecuencia de binarias en ellos.
Los métodos más utilizados para realizar el cálculo de las velocidades radiales, son 
el método clásico, que calcula la velocidad radial a partir de los cambios producidos por 
efecto Doppler, en la longitud de onda de las líneas de emisión o absorción, y el método de 
las correlaciones cruzadas, en el que se calcula la diferencia de velocidades radiales entre 
dos espectros estelares, utilizando uno de ellos, en el que se conoce la velocidad radial, 
como patrón.
En ambos métodos y tanto para obtener las velocidades radiales Vr como la 
componente proyectada de las velocidades rotacionales Vseni, es necesario el análisis 
espectral de las estrellas.
Las resoluciones espectrales normalmente utilizadas, entre 60 y 130 Á/mm, para 
obtener determinaciones del tipo espectral, son insuficientes para determinar velocidades 
radiales. Es preciso obtener espectros individuales con una resolución de 5 Á/mm y de un 
número muy grande de líneas finas, para obtener velocidades radiales con una precisión de 
± 1 km/s. Esta laboriosidad en la obtención de las velocidades radiales, hace que existan 
muy pocas medidas sistemáticas y precisas, siendo prácticamente inexistentes en los 
catálogos estelares. Por este motivo resulta absolutamente inaplicable un procedimiento 
estadístico similar al utilizado con los movimientos propios.
Si disponemos de un numero substancial de medidas de velocidades radiales de 
varias estrellas del cúmulo, una media de todas las velocidades puede representar un buena 
estimación de la velocidad media del cúmulo. De esta forma podríamos detectar como no
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miembros, aquéllas cuyas velocidades radiales presenten diferencias superiores a 2-3 a  
respecto a .la velocidad media del cúmulo. Para utilizar este método hay que tener varias 
precauciones : al hacer la media del cúmulo no debemos incluir estrellas sospechosas de ser 
no miembros, estrellas con medidas escasas o poco precisas, o estrellas binarias, porque 
podemos introducir errores altos al utilizar posteriormente esta media del cúmulo. Otro 
problema es que con este criterio podemos determinar que una estrella es no miembro 
cuando en realidad es una estrella binaria. Podemos evitar este error, si se disponen de 
varias medidas para cada estrella, porque en este caso podemos identificar previamente las 
binarias, como aquellas estrellas que presentan unas dispersiones internas muy altas. (Liu et 
al 1989).
2.2.3 Criterios fotométricos
En base a la fotometría uvby-P podemos considerar distintos criterios de 
pertenencia:
1 Correcciones de reddening
2.- Posición de las estrellas en el diagrama color-magnitud
3.- Módulo de distancia
1.- Correcciones de reddening.
Un primer criterio de pertencia de una estrella a un cúmulo, es el estudiar los valores del 
reddening de las estrellas del cúmulo y de las estrellas de campo. En principio es de esperar 
que los valores del reddening de las estrellas del cúmulo difieran sensiblemente de los de las 
estrellas de campo. Los valores de reddening menores para el campo que para el cúmulo, 
corresponden al hecho de que las estrellas de campo se encuentran delante del cúmulo a 
menor distancia de nosotros y no participan de la absorción y enrojecimiento de éste. Sin 
embargo, utilizando este criterio podemos cometer el error inevitable de considerar como 
miembros del cúmulo estrellas que realmente están situadas detrás, pero con valores 
similares al reddening medio del cúmulo.
Evidentemente los criterios y márgenes elegidos para determinar si una estrella es 
miembro o no del cúmulo, dependerán de los valores del reddening del cúmulo en estudio.
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En cúmulos abiertos jóvenes la selección de los miembros puede ser difícil debido a 
la presencia de extinción no uniforme a lo largo del cúmulo. Aunque esta extinción no 
uniforme se debe básicamente a la presencia de materia circunestelar alrededor de las 
estrellas del cúmulo, es necesario un escenario complicado para poder explicar esta 
variación en el E(b-y) en todos los cúmulos abiertos jóvenes. Según Sagar (1987) de 
acuerdo con la formación secuencial de las estrellas del cúmulo, las estrellas más masivas 
deben ser más jóvenes que las de más baja masa. Las estrellas pre-secuencia principal 
evolucionan hacia secuencia principal rodeadas de la materia circunestelar de la cual se han 
formado y que continua siendo acretada hacia el núcleo. Con el tiempo la estrella se acerca 
a secuencia principal y este material circunestelar se disipa o por acrección o por repulsión 
(viento estelar) de la estrella.
El estudio cuidadoso de esta extinción no uniforme, utilizando datos fotométricos y 
espectroscópicos precisos de los miembros seguros del cúmulo, puede ayudamos a 
entender el proceso de formación de estrellas en cúmulos abiertos. Podemos estudiar las 
causas de esta extinción no uniforme, analizando si existe alguna relación entre las 
variaciones del E(b-y), con respecto a la posición espacial, la luminosidad o el tipo espectral 
de las estrellas miembros del cúmulo. Como ya hemos comentado, los estudios realizados 
en este sentido, muestran que la variación del reddening en el cúmulo depende de muchos 
factores como la edad de los miembros del cúmulo, la distribución espacial inicial de la 
materia en la nube molecular, los procesos de formación estelar, la distribución de las 
estrellas masivas en el cúmulo, la localización del cúmulo en la galaxia, etc. Algunas de las 
conclusiones obtenidas (Sagar 1987) del estudio de este tipo de relaciones indican que :
- La variación espacial sistemática en el E(b-y) de algunos cúmulos puede ser 
debida a variaciones en las cantidades de gas y de polvo en las proximidades del cúmulo y 
no en el propio cúmulo.
- Las variaciones espaciales aleatorias se pueden deber a la distribución desigual de 
materia alrededor del cúmulo o a la presencia de capas circunestelares alrededor de las 
estrellas jóvenes masivas o a una combinación de ambas.
- En algunos cúmulos más jóvenes que 5xl06yr, y con miembros masivos, si que 
se han encontrado relaciones entre el E(b-y) y la luminosidad y /o  con el tipo espectral (el 
exceso aumenta con la luminosidad y la temperatura efectiva). No obstante, estas relaciones 
no se cumplen en todos los cúmulos de esas edades, lo que indica que los factores
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responsables de esta variación no están presentes en todos ellos. Esta es una cuestión 
abierta y sujeta a debate, mas cuando en general y para todos los tipos espectrales no se 
observan dependencias de esta clase.
En definitiva las variaciones del reddening en cúmulos jóvenes difieren de un
cúmulo a otro y en los estudios que se han realizado hasta el momento no se ha
encontrado ninguna uniformidad en las relaciones del reddening con respecto a la posición 
de la estrella en el cúmulo, con el tipo espectral, con la luminosidad, con la edad o con la 
distancia al centro galáctico.
2.- Posición de las estrellas en el diagrama color-magnitud
Una vez que hemos determinado el E(b-y) para las estrellas en estudio, corregimos los
índices de reddening y construimos los diagramas color-magnitud. Si se dispone de un
E(b-y) individual, será éste el que utilizaremos y si no aplicaremos a las estrellas miembros 
del cúmulo un E(b-y) medio. La posición de las estrellas sobre este diagrama color- 
magnitud puede servimos como criterio de pertenencia, puesto que estrellas que se 
encuentren claramente alejadas de la secuencia principal del cúmulo de ninguna forma 
pueden formar parte de la historia de éste.
El principal problema con el que nos encontramos al analizar la secuencia principal 
del cúmulo, es que normalmente las estrellas se distribuyen en la secuencia principal en una 
banda que puede presentar una gran dispersión.
Esta dispersión puede llevarnos a descartar como miembros del cúmulo, estrellas 
que no se ajusten bien a la secuencia principal debido a sus propiedades peculiares, pero 
que si pueden ser miembros, como puede ser el caso de las blue-straggles, estrellas Be, 
estrellas variables o binarias no resueltas.
Hay que ser cuidadosos interpretando la anchura de la banda que determina la 
secuencia principal, puesto que los errores que podemos cometer, no sólo van a afectar a la 
asignación de miembros al cúmulo, sino que también provoca errores en las estimaciones 
de las masas y edades de las estrellas del cúmulo. Podríamos interpretar esta dispersión en 
la secuencia principal como evolución post o pre-secuencia principal llevándonos a 
cometer un error en la determinación de las edades de las estrellas, asignando a estrellas 
edad pre-secuencia principal cuando realmente son secuencia principal o post secuencia 
principal.
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Veamos algunos de los factores más importantes, que pueden producir esta 
dispersión en la anchura de la secuencia principal:
• Errores observadonales en la fotometría.
• Reddening diferencial a lo largo del cúmulo.
Ya hemos comentado antes que los efectos de la extinción diferencial puede ser muy 
importantes en los cúmulos jóvenes, porque debido a su edad hay materia interestelar en 
las vecindades del cúmulo. Por tanto un buen conocimiento del reddening es necesario 
para determinar con precisión los colores intrínsecos y0, (b-y)0, mg, c0 y para estimar la 
distancia.
• Rotación estelar con orientación de los ejes aleatoria.
Debido a la rotación, la estrella se convierte en más brillante, enrojecida, aumenta el 
radio y, por tanto, se modifica la luminosidad y disminuye la temperatura efectiva. Este 
efecto depende de la masa, de la longitud de onda y del valor de Vseni. Estas 
modificaciones van a afectar a su posición en el diagrama color-magnitud. El efecto que 
se produce en el color es despreciable comparado con el efecto producido en la 
magnitud.
• Presencia de binarias no resueltas.
La luminosidad de la binaria es superior a la de las estrellas individuales de su mismo 
tipo y magnitud, provocando que estas estrellas binarias se distribuyan por encima de la 
secuencia principal. El solo efecto de la presencia de binarias puede provocar una 
anchura de la banda de hasta 0,75 mag.
3.- Módulo de distancia
Una vez que disponemos de los colores intrínsecos, el cálculo del módulo de distancia para 
cada estrella se realiza a partir de las calibraciones de magnitud absoluta existentes, 
dependiendo del tipo espectral. En una primera aproximación del módulo de distancia, se 
supone que todas las estrellas tienen clase de luminosidad V, y posteriormente se estudian 
otras posibilidades, teniendo en cuanta efectos evolutivos.
La estimación del módulo de distancia del cúmulo (Vo-Mv), se realiza ajustando el 
ZAMS estándar con la secuencia principal (diagrama color-magnitud) del cúmulo, 
utilizando las estrellas con mayor probabilidad de pertenencia. Para realizar este ajuste
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hemos tenido en cuenta que el ZAMS teórico define la luminosidad local mínima en la 
evolución de una estrella. El ZAMS empírico por tanto debe ser la envolvente inferior del 
diagrama H-R. Sin embargo debido a la dispersión observacional, algunas estrellas pueden 
aparecer por debajo del ZAMS, por tanto para el ajuste debemos dibujar el 2AMS 
ligeramente por encima de la envolvente inferior para permitir este efecto.
Una vez determinado el módulo de distancia del cúmulo (V0-Mv), podemos 
obtener Mv para cada miembro y entonces dibujar Mv frente a (b-y)0, m0 ó Cq.
Con esta estimación del módulo de distancia, podemos establecer otro criterio de 
pertenencia, puesto que aquellas estrellas que tengan una estimación de la distancia muy 
diferente a la distancia obtenida para el cúmulo, tampoco deben formar parte de éste.
En definitiva, la aplicación y combinación de estos tres criterios, nos dará como 
resultado la clasificación de las estrellas de estudio, en miembros o no del cúmulo.
No debemos olvidar, algunos de los problemas que pueden surgir en la aplicación 
de los criterios fotométricos. Por ejemplo: debido a las dificultades en la interpretación de 
la anchura de la banda que define la secuencia principal, podemos dejamos fuera del 
cúmulo objetos que sí son miembros pero que son objetos peculiares, o en cúmulos 
jóvenes debido a la presencia de extinción no uniforme a lo largo del cúmulo podemos 
tener dificultad en la selección de los miembros.
2.3 Diagramas H R  de cúmulos abiertos
El estudio de las relaciones color-magnitud de cúmulos estelares, constituye una 
fuente empírica básica para el desarrollo de nuestro conocimiento de la estructura y 
evolución estelar. Las relaciones color-magnitud estudiadas por Hertzprung y Russell a 
principios de siglo demostrando que todas las estrellas no tenían los mismos radios, 
culminaron en representaciones gráficas bidimensionales que hoy conocemos como 
diagramas color-magnitud o sencillamente diagramas HR. Existen diferentes formas de 
construir diagramas HR a partir de conjuntos de estrellas : El diagrama teórico coloca las 
temperaturas efectivas en el eje de abcisas (en sentido decreciente hacia la derecha) y la 
luminosidad o la magnitud bolométrica en el eje de ordenadas. En la práctica, las unidades
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particulares que utilizamos para la magnitud y la luminosidad no tienen mucha importancia 
y podemos tomar como indicador de la luminosidad la magnitud absoluta (y la aparente en 
algunos casos) y como abcisas cualquier índice relacionado con la temperatura efectiva, 
como puede ser el índice (b-y)0 de Stromgren.
En principio, para dibujar una diagrama HR hace falta conocer la magnitud 
absoluta de cada una de las estrellas, y por consiguiente la distancia a la que se encuentran. 
Esto no siempre es así, y un buen ejemplo, lo constituyen los cúmulos. En ellos, al estar 
formados por un conjunto de estrellas asociadas físicamente unas a otras y al ser la 
dimensión lineal de un cúmulo insignificante comparada con su distancia a la Tierra, 
podemos considerar que todas las estrellas del cúmulo están a la misma distancia. Si 
confeccionamos el diagrama HR utilizando las magnitudes aparentes en lugar de las 
absolutas, el eje de ordenadas no será numéricamente significativo y el diagrama presentará 
la misma distribución que si utilizáramos las magnitudes absolutas, pero con un 
desplazamiento vertical V0-Mv.
Este hecho, por otra parte, nos va a permitir determinar la distancia del cúmulo, 
puesto que si asumimos que la extinción interestelar Av ha sido determinada y su efecto ha 
sido eliminado de la magnitud visual observada V0=V-Av, vamos a poder comparar el 
diagrama del cúmulo utilizando esta magnitud aparente (corregida de reddening) V0-(b-y)0, 
con el diagrama color-magnitud de las Hyades, Mv-(b-y)0 utilizado como estándar. 
Haciendo coincidir ambos diagramas conoceremos el módulo de distancia V0-Mv y por 
tanto podremos estimar la distancia. Este es un método muy preciso y eficiente de cálculo 
de distancias de cúmulos.
Cuando se comparan diagramas color-magnitud de diferentes cúmulos, las 
diferencias observadas en los perfiles de dichos diagramas son debidas a diferencias en la 
edad y en la composición química inicial de cada cúmulo, mientras que las diferencias en 
las propiedades físicas entre las estrellas del mismo cúmulo vienen determinadas 
esencialmente por la diferente masa de cada estrella en el momento de su formación. 
Debido a esta diferencia en las masas, aun suponiéndose la formación simultánea de todas 
las estrellas y a partir de la misma materia interestelar, no todas las estrellas de un cúmulo se 
van a encontrar en el mismo estado evolutivo. Las curvas en un diagrama HR que 
corresponden a una misma edad, para distintas masas, se conocen con el nombre de
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isócronas, y en el caso de los cúmulos, como veremos, pueden ser utilizadas para 
determinar la edad de éste.
El objetivo de los siguientes apartados va a ser presentar algunos procedimientos de 
construcción de isócronas o curvas en el diagrama HR que unen estos puntos de la misma 
edad, y que constituyen la base del método utilizado en el presente trabajo, de 
determinación de edades de los cúmulos. Para ello, en primer lugar describiremos 
brevemente las diferentes fases por las que pasa una estrella a lo largo de su vida, y los 
principales ingredientes físicos que definen su estructura. Luego analizaremos los modelos 
de evolución estelar que nos muestran los cambios en la estructura de un estrella, de masa y 
composición química iniciales, fijadas en función del tiempo transcurrido desde el instante 
en que comienza la combustión del hidrógeno en su núcleo -este instante está representado 
por una curva sobre el diagrama HR denominada Zero Age Mean Sequence o ZAMS-. Por 
último analizaremos como obtener la edad de un cúmulo, a partir de los parámetros 
astrofísicos determinados con la fotometría Stromgren y mediante el ajuste de isócronas 
construidas utilizando estos modelos de evolución estelar.
2.3.1 Fases de la evolución estelar
Fase de contracción de la estrella hacia Secuencia Principal
La primera etapa del proceso de formación estelar consiste en la contracción 
gravitatoria de una nube de material interestelar. Cuando la nube se contrae, la energía 
gravitatoria es liberada y transformada en energía térmica y en radiación. Inicialmente esta 
radiación puede propagarse libremente a través del material, porque la densidad es todavía 
pequeña y la opacidad es baja. Entonces gran parte de la energía se libera sin que la 
temperatura llegue a elevarse. Esta contracción tiene lugar en una escala de tiempo 
dinámica ; el gas cae libremente hacia dentro. Paulatinamente en las regiones centrales de la 
nube la densidad aumenta, mientras que en la superficie disminuye. Cuando la densidad 
central es suficientemente elevada el gas empieza a ser opaco a la emisión infrarroja, y parte 
de la energía gravitatoria procedente del colapso se convierte en energía cinética que 
calienta el material y frena, en parte, la caída hacia el núcleo. La contracción de la parte 
central se hace más lenta, mientras que las partes exteriores siguen, sin embargo, cayendo 
libremente.
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En este momento la nube puede ser ya considerada una protoestrella. Consiste 
principalmente en hidrógeno en forma molecular. Cuando la temperatura alcanza 1800 °K 
el hidrógeno molecular es disociado en átomos. Esta disociación consume energía y el 
aumento en la temperatura, por tanto, se hace más lento. La presión también aumenta más 
lentamente y esto hace que el ritmo en la contracción aumente de nuevo. La misma 
secuencia de eventos se repiten, primero cuando el hidrógeno es ionizado y después 
cuando es el Helio el que es ionizado. Cuando la temperatura alcanza 105 °K el gas está 
prácticamente ionizado en su totalidad.
La contracción de una protoestrella solamente se detiene, cuando una gran fracción 
del gas está ionizado. Se llega entonces a un equilibrio hidrostático. La siguiente fase en su 
evolución tendrá lugar en una escala de tiempo térmica, mucho más lenta que la anterior. 
Todo esto normalmente ocurre dentro de una gran nube de gas que sigue acretando 
material a la protoestrella y su masa, por tanto, seguirá aumentando, así como la 
temperatura central y la densidad.
La temperatura de una estrella que ha alcanzado el equilibrio es todavía baja y su 
opacidad correspondiente alta. Esto provocará que aparezca un núcleo convectivo en su 
centro. La transferencia de energía por convección es bastante eficiente y por tanto, la 
superficie de la protoestrella será relativamente brillante.
Inicíalmente la protoestrella es fría y débil y se sitúa arriba y a la derecha del 
diagrama HR. Durante el colapso, su superficie se calienta rápidamente y aumenta su brillo 
por lo que se mueve hacia arriba y hacia la izquierda. Al final de la contracción, la estrella se 
situará en un punto (que dependerá de su masa) del camino llamado Hayashi track. En la 
figura 2.1 se puede ver el Hayashi track que determina la posición en el diagrama HR para 
estrellas totalmente convectivas. Las estrellas a su derecha todavía están colapsando en una 
escala de tiempo dinámica, sin haber alcanzado aún el equilibrio. Una vez que la estrella se 
ha situado en el Hayashi track, evolucionara hacia la SP en una escala de tiempo térmica. 
Primero se moverá casi verticalmente hacia abajo, decreciendo su radio y su luminosidad. 
Como la energía sigue aumentando en su centro, la opacidad disminuye y el transporte de 
energía comienza a ser radiativo. La masa de la región radiadva sigue aumentando 
gradualmente hasta que finalmente la mayor parte de la estrella es radiativa. Entonces la 
temperatura central de la estrella se hace tan grande que comienzan las reacciones
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nucleares. Esto provoca que la luminosidad y la temperatura en la superficie aumente y la 
estrella se moverá lentamente hacia arriba y hacia la izquierda en el diagrama HR.
Como podemos ver en la figura 2.1, los trayectos evolutivos que sigue una estrella 
dependen fuertemente de su masa. En estrellas masivas este giro a la izquierda ocurre 
mucho antes, porque su temperatura central es más alta y las reacciones nucleares se han 
iniciado antes. Para estrellas de masa solar el colapso de la nube protoestelar dura 
únicamente unos pocos cientos de años, mientras que el camino hacia la SP es mucho más 
lento, necesitando del orden de 107 años. Para estrellas de 15 MQ la estrella puede alcanzar 
la SP en 60.000 años, mientras que para 0.1 MQ el tiempo que tardará será del orden de 109 
años.
Es difícil observar estrellas durante esta fase, porque las estrellas que están 
naciendo, normalmente están ocultas rodeadas por las densas nubes de polvo y gas. Sin 
embargo, se han descubierto algunas condensaciones en cúmulos estelares y cerca de ellas 
se han descubierto estrellas muy jóvenes. Un ejemplo son las estrellas T-tauri, observadas 
en algunas asociaciones y cúmulos abiertos. En estas estrellas la abundancia de Litio es 
relativamente alta, lo que hace suponer que la estrella se ha formado hace poco tiempo, ya 
que la temperatura central no se ha elevado lo suficiente para destruir el Litio.
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Fig2.1 Trazas evolutivas en el diagrama HR, de las estrellas contrayéndose 
hacia la SP. Después de un rápido colapso las estrellas se sitúan en el “Hayashi 
track” y evolucionan hacia la SP en una escala de tiempo térmica. (Modelos de 
Iben I. 1965).
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Fase de Secuencia Principal
La fase de SP es el estado evolutivo durante el cuál la energía producida por 
combustión del hidrógeno en el núcleo, es la única fuente de energía. Durante este estado 
la estrella permanece en equilibrio y su estructura cambia únicamente debido a que su 
composición química se ve gradualmente alterada por las reacciones nucleares. Esta 
evolución tienen lugar en una escala de tiempo nuclear, es decir, esta fase es la más larga en 
la vida de la estrella.
Como las estrellas pasan la mayor parte de su vida en esta fase, la SP está muy 
poblada, sobre todo el final formado por las estrellas de baja masa. Las estrellas más 
masivas de la parte superior de la SP son menos abundantes, porque sus tiempos de vida en 
esta fase son más cortos y porque de acuerdo a la función de masas inicial hay menos 
estrellas masivas que estrellas poco masivas.
Si la masa de la estrella fuera demasiado grande, la fuerza de la gravedad no podría 
resistir durante mucho tiempo la presión de la radiación. Cálculos teóricos dan un límite 
superior de 100 MQ, a partir del cual las estrellas no podrían formarse.
También hay un límite inferior en la masa de las estrellas de SP. Estrellas por 
debajo de 0.08 MQ nunca se calentarían lo suficiente como para que empezara la 
combustión del hidrógeno en sus núcleos. Las protoestrellas más pequeñas radiarían 
durante la fase de contracción debido a la energía potencial liberada, para luego comenzar a 
enfriarse.
Los principales procesos productores de energía en el núcleo estelar durante esta 
fase de la evolución so n : el ciclo protón-protón, o ciclo pp y el ciclo CNO (Bóhm- 
Vitense, 1992). Estos dos ciclos son igualmente eficientes para estrellas cuyas temperaturas 
centrales son * 2 TO8 K. A temperaturas superiores domina el ciclo CNO, mientras que a 
temperaturas inferiores lo hace el ciclo pp. Puesto que la temperatura en el núcleo estelar 
depende de la masa de la estrella -a mayor masa mayor temperatura en el núcleo-, el límite 
de eficiencia entre los dos ciclos se puede situar en una masa de 1.5 MQ. Esta masa 
establece una separación entre la llamada SP superior y la SP inferior.
Dada la fuerte dependencia del ciclo CNO con la temperatura, la generación de 
energía en las estrellas masivas (SP superior) se limita a regiones fuertemente concentradas 
en tomo al centro estelar, hecho que provoca que el flujo de energía hacia el exterior sea 
tan grande y con gradientes radiativos de temperatura tan importantes que no pueden ser
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mantenidos por transporte radiativo y, en consecuencia, aparece un núcleo convectivo, es 
decir la energía es transportada por los movimientos del material. Esto hace que el material 
se mantenga mezclado y entonces la abundancia de hidrógeno decrece uniformemente con 
el tiempo dentro de toda la zona convectiva. Fuera del núcleo, existe un equilibrio 
radiativo, es decir, la energía producida se transporta por radiación y no existen reacciones 
nucleares. La masa de este núcleo convectivo va disminuyendo gradualmente a medida que 
el hidrógeno se va consumiendo. En el diagrama HR, la estrella girará hacia la parte 
derecha superior, es decir su luminosidad aumentará y su temperatura superficial 
disminuirá. (Ver figura 2.2). Cuando el hidrógeno del núcleo se consuma, este comenzará a 
contraerse rápidamente. La temperatura superficial aumentará, y la estrella se moverá 
rápidamente hacia la parte superior izquierda. Debido a la contracción del núcleo, la 
temperatura en la capa de hidrógeno que lo rodea aumentará y rápidamente alcanzará la 
temperatura suficiente para que comience de nuevo la combustión del hidrógeno.
Por el contrario en estrellas de baja masa (SP inferior) en las que la temperatura 
central es inferior, el ciclo pp es el que domina en la generación de energía. Puesto que el 
ciclo pp es menos sensible a la temperatura que el CNO, estas reacciones tienen lugar en 
una zona central mucho más extensa que en el caso de las estrellas masivas y en 
consecuencia el núcleo no llega a ser convectivo, manteniéndose el transporte energético 
radiativo. En las capas superficiales de las estrellas de la SP inferior, la opacidad es alta 
debido a la baja temperatura. La radiación no puede transportar toda la energía y la zona 
superficial se convierte en convectiva. La estructura de la envoltura estelar de las estrellas 
poco masivas y masivas, vemos por tanto, que es opuesta: el centro es radiativo y la 
envoltura es convectiva. Como en el núcleo no hay mezcla de material, el hidrógeno se 
consume mucho más rápidamente en el centro del núcleo y la abundancia de hidrógeno 
será mayor hacia el exterior. Cuando la cantidad de hidrógeno del núcleo decrece, la 
estrella se mueve lentamente y de forma ascendente en el diagrama HR, haciéndose un 
poco más brillante y caliente. Su camino evolutivo girará hacia la derecha a medida que el 
hidrógeno del núcleo vaya consumiéndose en una fina capa alrededor del núcleo.
Las estrella con masas entre 0.08 y 0.26 MQ, tienen una evolución más simple. 
Durante la totalidad de su permanencia en la SP, son totalmente convectivas, lo que 
significa que está siendo consumido la totalidad de su contenido en hidrógeno. Estas 
estrellas evolucionan lentamente hacia la parte izquierda superior del diagrama HR.
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Finalmente cuando todo su hidrógeno se ha transformado en helio, se contraen 
convirtiéndose en enanas blancas de helio.
Fase de Gigante
La fase en la evolución estelar de SP, termina cuando el hidrógeno del centro de la 
estrella se ha consumido en su totalidad. La estrella entra en un estado en el que el 
hidrógeno que comienza a consumirse es el de la capa que rodea al núcleo de helio. Esta 
transición, como hemos comentado, tiene lugar lentamente en estrellas de baja masa, 
mientras que en estrellas masivas es un cambio muy rápido.
Al agotarse el hidrógeno en el centro de la estrella, las fuerzas de gravitación
provocan la rápida contracción del núcleo y el consecuente aumento de la temperatura de
éste. Conforme la temperatura se incrementa el ciclo CNO va ganando eficiencia respecto
al ciclo pp. Dada la fuerte dependencia del ciclo CNO con la temperatura, la generación de
energía mediante este ciclo se produce en las regiones de temperaturas más elevadas, donde
todavía existe hidrógeno, es decir, una estrecha capa que rodea al núcleo de helio. Las altas
temperaturas alcanzadas en las regiones centrales de la estrella conllevan un exceso de
presión sobre la envoltura de hidrógeno, a causa de lo cual esta envoltura se expande. Esto
se produce de forma muy rápida, por lo que pocas estrellas son observadas en esta región
del diagrama HR (Hertzsprung gap). Durante esta fase la capa de hidrógeno genera la
energía necesaria para suplir la pérdida a través de la superficie, por lo que la luminosidad
se mantienen constante. Como el radio estelar crece por la expansión, la temperatura
efectiva decrece y, en consecuencia, aparece la convección en la envoltura de hidrógeno. La
estrella se mueve de forma casi horizontal hacia la derecha en el diagrama HR. Esta capa
convectiva se extiende hacia zonas más internas conforme la superficie estelar se enfría.
Cuando la temperatura superficial se aproxima a 5000 K la zona convectiva ya llega a las
regiones centrales. Debido a la eficiencia del transporte convectivo, la estrella pierde en ese
instante mucha más energía, la luminosidad aumenta, la expansión se acelera, mientras que
la temperatura efectiva se mantienen constante. Esta es la fase denominada de las gigantes
* 8rojas. Para estrellas suficientemente masivas, cuando la temperatura del núcleo es de * 10 
°K se inicia la reacción 3a que combina 3 átomos de He4 para crear uno de C12.
Estas serían las fases atravesadas por una estrella de masa suficiente, como para 
calentar el núcleo hasta conseguir la temperatura de fusión del helio a densidad
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razonablemente baja. En el caso de que la masa no sea suficiente (~ entre 1 y 2.25 M^) 
puede suceder que en el proceso de contracción del núcleo que sucede durante la fase de 
gigantes rojas, la densidad llegue a ser suficientemente elevada como para producir la 
degeneración electrónica. Debido a la alta conductividad térmica de los electrones 
degenerados, el núcleo permanece isotermo y su presión no depende de la temperatura 
(creciente esta última porque continua el colapso). Cuando se alcanza la temperatura de 
combustión del helio, todo el núcleo se enciende a la vez, la temperatura crece 
notablemente, y con ella se aceleran las reacciones nucleares, aunque el núcleo no se 
expande; este instante es denominado flash del helio.
Para las estrellas masivas, la evolución hasta la ignición del helio es muy parecida. 
No obstante, la presión y la densidad del núcleo en este caso son inferiores, por lo que 
cuando la estrella finaliza su paso por la rama de gigantes, inician la fusión del helio para 
formar carbono de manera no violenta, se produce otra expansión y se establece de nuevo 
un estado de equilibrio. La evolución de las estrellas masivas continúa con la fase de 
combustión del helio en capa, y posteriormente se repite el proceso para elementos más 
pesados (C, O, Ne,...). En función de su masa, la estrella puede sufrir un flash de helio, o de 
carbono,.... (por degeneración electrónica), o convertirse en enanas blancas de carbono, o 
de oxígeno,..., o simplemente puede continuar su evolución hasta la fase de supernova.
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Fig 2.2 Trazas evolutivas en el diagrama HR en las fases de SP y posteriores. 
En la fase de SP (acotada por la línea discontinua) la evolución se produce en 
una escala de tiempo nuclear, mientras que la evolución post-SP hacia la fase 
de gigante roja ocurre en una escala térmica. Los puntos marcados con He 
corresponden al momento en el que comienza la ignición de Helio y en 
estrellas de baja masa al flash del Helio. (Modelos de Iben I. 1967).
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2.3.2 Modelos teóricos de evolución estelar
Un modelo teórico de evolución estelar, se obtiene por resolución de las ecuaciones 
diferenciales parciales no lineales de la estructura estelar, para distintos instantes de esa 
evolución, y tomando como datos iniciales la composición química y la masa de la estrella 
en la ZAMS. A lo largo de las distintas fases que atraviesa la estrella deberán considerarse 
los cambios en su composición química, en las fuentes de energía y en los coeficientes de 
absorción.
Dada la complejidad matemática del problema, se exige la aplicación de 
aproximaciones significativas que no afecten gravemente la precisión del resultado : el 
modelo presenta simetría esférica; la presión y la densidad solamente dependen de la 
distancia del centro; la composición química también tienen simetría esférica; no se 
consideran los efectos de la rotación ni de campos magnéticos; no se incluyen fuerzas de 
marea etc.
Con el problema establecido, hace falta utilizar una variable independiente 
adecuada (lagrangiana). Esta variable es la masa (M,) contenida en una esfera de radio r. 
Así, nos queda calcular los valores de las variables al resolver las ecuaciones diferenciales : 
P(Mr,t), 'IXM^t), r(Mr,t), Lr(Mr,t), ^ (M ^t) donde P es la presión, T  la temperatura, r el 
radio, Lr la luminosidad contenida en una esfera de radio r y 'Kll la fracción en peso de los 
diversos elementos químicos.
Con todo ello, podemos escribir las ecuaciones de estructura como :
dr _ 1 Ec. de conservación de la masa
dM r Anpr2
dP GM
dM r 4 n r A
Ec. de equilibrio hidrostático
dL Ty
— = £ _ t  —  Ec. de conservación de la energía
dM r dt
dT G M rT „  ^  , ,——  V Ec. de transporte de energía
d M , Anr*P
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Para determinar los cambios que afectarán a la ecuación de transporte de energía, 
primeramente tendremos que analizar qué tipo de transporte energético (V) opera en una 
zona determinada de una estrella. Para ello se utiliza el llamado criterio de Schwarzschild : 
V asumirá una forma u otra dependiendo de la condición :
Vrad si Vrad < Ver
Vconv si Vrad > Ver
, , T7 , 3kLPdonde Vrad = -----------------— y Ver = Vad —
lóftacGM T  7




Desafortunadamente en el caso de la convección, no hay un tratamiento 
unánimemente aceptado para ésta. Una de las teorías más utilizadas actualmente es la 
mixing length theory, que caracteriza la convección por un parámetro a  definido como la 
relación entre la longitud de la mezcla o valor promedio de la distancia recorrida por el gas 
burbuja hasta perder su identidad , /, y la altura patrón de la escala de presión, o longitud 
que hay que recorrer para que la presión varíe en un factor e, Hp. (a=l/Hp). Este 
parámetro, se determina por comparación entre las observaciones y los modelos evolutivos 
calculados. Toma valores entre 1.0 y 2.0, pero pequeñas variaciones en el valor adoptado, 
provocan diferencias de centenares de grados en la temperatura efectiva calculada. Al 
construir los modelos evolutivos se suele asumir que este parámetro es constante a lo largo 
de la evolución de la estrella e independiente de la metalicidad de ésta.
Por otra parte, el material que llega al límite de la zona convectiva, lo hace con una 
cierta energía cinética (efecto de overshooting), por lo que los verdaderos límites de esta 
zona son más amplios. Para caracterizar este efecto se utiliza el llamado parámetro de 
overshooting, a ^  con valores entre 0.1 y 0.3, y que se define como la fracción entre una 
distancia característica de overshooting, o distancia entre el límite clásico de
Schwarzschild y el punto hasta el que se extiende la mezcla convectiva realmente, y Hp en 
el límite de la región convectiva (c((nmr1dovtJHp). El overshooting afecta especialmente a las
estrellas con núcleo convectivo (M>1.2M@), alargando la vida de la secuencia principal (y 
disminuyendo las fases posteriores) y aumentando la luminosidad del final de dicha 
secuencia (Maeder, 1990). El efecto es más notorio cuanto menos masiva es la estrella.
Las tentativas realizadas por distintos investigadores para crear unos modelos de 
evolución fieles a las observaciones de los parámetros fundamentales estelares, han sido
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muy numerosas. Las diferencias entre ellos estriban en el uso de diferentes ingredientes 
físicos en su elaboración (como el parámetro a  de la teoría de mixing length, las 
abundancias iniciales, el parámetro ¿yover de overshooting, las opacidades medias, los 
mecanismos de pérdida de masa, etc.) o simplemente en el procedimiento seguido al 
integrar las ecuaciones de estructura estelar.
Vamos a describir brevemente las características principales de algunos de estos 
modelos, entre los que destacan :
MODELOS DE VANDENBERG (D.A VandenBerg 1985)
Presentan unas masas comprendidas entre 0.7 y 3 M^.Todos los modelos han sido 
calculados con un contenido inicial de helio Y=0.25 y para distintas abundancias de 
elementos pesados (Z=0.0169, 0.01, 0.006, 0.003 y 0.0017). Para cada masa y composición 
química presentan un total de 22 puntos que describen la evolución hasta el inicio de la 
subida de las gigantes rojas o hasta una edad máxima de * 3 *1010 años. Las opacidades 
radiativas para una metalicidad dada, han sido generadas a partir de Los Alamos 
Astrophysical Opacity Iibrary o LAOL (Huebner, 1977), para energías superiores a 1 eV. 
Para energías inferiores han utilizado las tablas de opacidades de Alexander (1975). Utilizan 
un parámetro de mixing length a=1.6 basándose en el ajuste de sus isócronas a la SP y la 
rama de las gigantes de algunos cúmulos abiertos, y en la comparación entre la ZAMS 
teórica y la de cúmulos muy jóvenes (Pléyades y Pesebre). En sus modelos no consideran el 
efecto de overshooting.
MODELOS DE MAEDER Y MEYNET (A. Maeder y G. Meynet 1988)
Los modelos se encuentran entre 0.85 y 120 MQ. Han sido calculados para una 
composición química inicial de (X,Y,Z)=(0.70, 0.28, 0.02), correspondientes a estrellas de 
población I. Para cada masa publican un total de 44 puntos. Siguen la evolución hasta el 
final de la fase de combustión del C para las estrellas de masas superiores a 7 MQ. Los 
modelos de masas entre 5 y 2 MQ son determinados hasta la AGB (rama asintótica de las 
gigantes), mientras que para masas inferiores a 2 sólo llegan hasta el flash del helio. 
Utilizan las opacidades de LAOL para energías superiores a 1 eV y de Cox (1981 no 
publicado) por debajo de este valor. Utilizan un parámetro de mixing length a=1.9
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basándose en observaciones de cúmulos abiertos en la región de las gigantes rojas. En la 
transición de estrellas con núcleo convectivo a núcleo radiativo (entre 2.0 y 1.0 M^) 
calculan los modelos evolutivos teniendo en cuanta dos posibilidades (con y sin el efecto de 
overshooting;). Estos autores también consideran los efectos provocados por la pérdida de 
masa, ya que consideran que dichos efectos no solo son importantes para estrellas masivas, 
sino también en la evolución hacia gigantes rojas de estrellas de baja masa.
MODELOS DE CASTELLANI ET AL (V. Castellani et al 1990,1992)
Estos autores presentan, por una parte, modelos de masas comprendidas entre 9 y 
3 M0  con metalicidades Z=0.02, 0.006 y 0.002, e Y=0.27, y entre 3 y 0.6 M@ a una 
metaücidad solar Z=0.002 e Y=0.27. Para cada masa proponen un total de 650 puntos. Los 
modelos con masas inferiores a 1.0 se han calculado hasta el agotamiento del 
hidrógeno nuclear, mientras que para el resto la evolución se ha seguido hasta el inicio de la 
AGB. Los opacidades para altas temperaturas, al igual que en los modelos anteriores 
proceden de LAOL. Para bajas temperaturas (energías inferiores a 1 eV) utilizan las tablas 
de Cox y Tabor (1976). Toman un valor del parámetro de convección de 0=1.6 , 
basándose en observaciones del Sol. Los autores no consideran el efecto del overshooting, 
excepto en la fase de combustión del helio en el núcleo estelar.
MODELOS DE SCHALLER ET AL (G. Schaller et al 1992, D. Schaerer et al 1993, C. 
Charbonnel et al 1993, G. Meynet et al 1994, C. Charbonell et al 1996, N. Mowlavi et al 1998)
En el primer conjunto de modelos que presentan, éstos están confeccionados por el 
mismo grupo que los modelos de Maeder y Meynet, por lo que presentan características 
muy parecidas, pero ampliando el rango de metalicidades presentadas. El rango de masas 
abarcado también es muy amplio desde 0.8 hasta 120 M@. Los modelos han sido 
calculados para metalicidades Z=0.02, 0.001, 0.008, 0.004 y 0.04. Para cada masa los 
autores publican 51 puntos. Utilizan para temperaturas superiores a 6000 K, las opacidades 
radiativas de Rogers y Iglesias (1991, 1992), que incluyen muchas más líneas metálicas que 
las de LAOL, y para bajas temperaturas las opacidades de Kurucz (1991), que incluyen las 
principales líneas moleculares. El parámetro de mixing length 0=1.6 lo obtienen del ajuste 
de la temperatura efectiva del Sol y de las gigantes rojas. Tienen también en cuenta los 
efectos del overshooting y de pérdida de masa.
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En el siguiente grupo, los modelos están calculados para estrellas masivas con 
ritmos de pérdida de masa altos, y para metalicidades de Z= 0.001, 0.004, 0.008, 0.020 y 
0.040. El rango de masas abarcado es de 12 a 120 masas solares. Los ritmos de pérdida de 
masa están incrementados en un factor 2 durante las fases en las que se piensa que los 
vientos estelares son esencialmente producidos por la presión de la radiación.
También presentan modelos que cubren la evolución de las estrellas de baja masa 
(0.8 -1,7 Mq) con metalicidades de Z=0.020 y 0.001 evolucionando desde ZAMS hasta el 
final de la AGB. En éstos utilizan las nuevas opacidades de Iglesias y Rogers (1993) y las de 
Kurucz (1991).
Los últimos modelos que presentan cubren el rango de masas de 0.8 hasta 60 
para metalicidad Z=0.10 con pérdida de masa y overshooting moderado, desde ZAMS 
hasta el flash del Helio (estrellas de baja masa) y fase AGB temprana (estrellas de masa 
intermedia) o hasta el final de la combustión del Carbono (estrellas masivas). Los cálculos 
están realizados con las opacidades de Iglesias y Rogers (1993), completadas con las de 
Alexander y Ferguson (1994) para bajas temperaturas.
MODELOS DE CLARET Y GIMENEZ (A. Claret y A. Giménez 1992, A. Claret 1995, A. 
Claret y A. Giménez 1995, E.L. Martin y A. Claret 1996, A. Claret 1997)
También cubren un amplio rango de masas, desde 1 a 40 M@. Las características de 
estos modelos son, a grandes rasgos, parecidas a las del grupo de Schaller. Cada masa 
contiene 20 puntos que describen la evolución hasta la fase de combustión del Helio. El 
principal propósito de esta nueva serie de modelos es la inclusión de nuevas opacidades y el 
estudio de los efectos de la modificación en los modelos del contenido de Helio para una 
metalicidad dada. En los modelos con metalicidad Z= 0.02 y con contenidos de hidrógeno 
de X=0.60, 0.70 y 0.80, las opacidades proceden de OPAL para temperaturas superiores a 
108 K y de Roger y Iglesias (1992) entre 108 y 6000 K y las no publicadas de Alexander 
para temperaturas inferiores a 6000 K. Consideran el efecto de overshooting con a over= 
0.20 y un parámetro de mixing length= 1.52. También consideran efectos de pérdida de 
masa durante la secuencia principal y la fase de gigante roja. Para Z= 0.01 con X=0.80, 
0.73 y 0.63 utilizan el ultimo conjunto de opacidades proporcionadas por el grupo de 
Lawrence Livermore (Iglesias et al 92), y las tablas de Alexander para bajas temperaturas. 
Los modelos tienen en cuenta la pérdida de masa y el overshooting. Para Z=0.03 las
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abundancias iniciales de Helio consideradas son Y=0.42,0.32 y 0.22. Este último valor sólo 
se utiliza para facilitar la interpolación puesto que es un poco mayor que la abundancia 
primordial de Helio. Las opacidades son las de Iglesias et al (1992), y para bajas 
temperaturas los resultados de Alexander (1992 com. privada). Los modelos tienen en 
cuenta la pérdida de masa y el overshooting. En todos estos modelos también se calculan 
las constantes de estructura interna y el momento de inercia. Estos parámetros son 
necesarios para investigar los momentos absidales y las interacciones tidales en las binarias 
eclipsantes.
También presentan unos modelos en los que se realiza un estudio de la influencia 
de la rotación en la abundancia del Litio, en la evolución pre-secuencia principal. Calculan 
modelos estelares con rotación, para masas 0.8-0.7 ( hasta una edad de 108 años) y con
momento angular constante.
2.3.3 Determinación de edades en cúmulos abiertos
En este epígrafe vamos a describir los métodos existentes para realizar la estimación 
de las edades de los cúmulos abiertos. Al final del epígrafe se expondrá una síntesis de 
alguno de estos métodos (método de superposición de diagramas color-magnitud, métodos 
que utilizan un solo parámetro y el método de ajuste de isócronas). Con cualquiera de estos 
métodos, lo que se pretende es obtener una estimación lo más precisa posible de la edad 
del cúmulo, para poder abordar posteriormente el estudio de los problemas concernientes a 
la estructura y evolución del disco galáctico. Estas estimaciones precisas no son fáciles de 
obtener, puesto que en el proceso intervienen muchos factores que hay que tener en 
cuenta, como son los errores fotométricos, los efectos de rotación., los efectos de la 
binariedad, y de pérdida de masa, etc., de los miembros del cúmulo, así como la validez de 
los modelos teóricos estelares utilizados.
Cuando comparamos diagramas color-magnitud de diferentes cúmulos, podemos 
asumir que las diferencias en el perfil general de dichos diagramas, son debidas básicamente 
a diferencias en la edad y en la composición química inicial del cúmulo.
En la figura 2.3 podemos ver el diagrama color-magnitud esperado para diferentes 
edades, considerando solamente las estrellas de la secuencia principal. Para cúmulos muy 
jóvenes, 104<edad<106 años, esperamos ver en las secuencia principal únicamente las
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estrellas muy masivas. Su tiempo de contracción es de unos 104 años. En el curso de su 
contracción parte de la energía gravitacional emitida permanece en la estrella como energía 
térmica. En algún momento su energía interna y su temperatura llega a ser lo 
suficientemente alta como para que comiencen las reacciones nucleares. La pérdida de 
energía es entonces debida a la generación de la energía nuclear. La estrella deja de 
contraerse y su radio ya no cambia. En el diagrama color-magnitud permanece en la misma 
posición hasta que la generación de energía nuclear pueda seguir suministrando la energía 
perdida en la superficie por la radiación. La apariencia de la estrella esencialmente no se 
modifica y permanece en este estado la mayor parte de su vida. Por eso, este estado 
evolutivo de las estrellas durante su permanencia en la SP, es la configuración en la que 
encontramos a la mayor parte de las estrellas. Las estrellas más masivas (estrellas O), 
pueden permanecer en este estado durante unos 106 años. Después de 106 años 
desaparecen de la secuencia principal convirtiéndose en supergigantes, como ya hemos 
comentado en el epígrafe 2.3.1, y sin embargo, después de este tiempo, las estrellas de baja 
masa como el Sol ni siquiera han alcanzado la secuencia principal. Después de estos 106 
años, la SP se extiende en la parte inferior hasta las estrellas de tipo A. A partir de 107 años, 
las estrellas O ya han desaparecido de la secuencia principal, la cual se extiende desde las 
estrellas BO en la parte superior hasta estrellas tipo F ó G (como el Sol), en la parte inferior. 
Después de 108 años, la SP se extiende desde las estrellas B tempranas hasta estrella tipo K 
en la parte inferior. A partir de 109, en la parte superior sólo se llega hasta estrellas de tipo 
A, y después de 1010 sólo llega en la parte superior hasta estrella tipo G.
106 years 107 years 1 0 10 years
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Fig. 2.3 Secuencias Principales esperadas para cúmulos de diferentes edades, 
en los diagramas color-magnitud. Las edades están indicadas en cada curva.
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Si consideramos también en el diagrama color-magnitud, la evolución de las 
estrellas desde la SP hacia la región de las gigantes, cuando las estrellas más masivas 
empiecen a abandonar la secuencia principal, ésta se deformará por su parte superior hacia 
la derecha. La deformación será más evidente cuanto más antiguo sea el cúmulo. En la 
figura 2.4 podemos ver la superposición de diagramas color-magnitud para varios cúmulos 
galácticos. En los cúmulos jóvenes, las estrellas que principalmente encontraremos, serán 
de la parte superior de la SP, y en ellos también podremos encontrar a la derecha de la SP, 
estrellas menos masivas que todavía están contrayéndose. En cúmulos de edad intermedia, 
la SP estará bien desarrollada y su final superior estará desplazado a la derecha, debido a 
que las estrellas más masivas ya habrán comenzado a evolucionar fuera de la SP. Mientras 
que, en los cúmulos viejos, la rama de las gigantes rojas se encontrará ya bien diferenciada.
El punto en el cual la secuencia principal se “rompe hacia la derecha”, o punto 
superior en el que termina la secuencia principal, se llama punto de “tum o ff ’ y la masa 
estelar más pequeña que abandona la secuencia principal se conoce como “masa de tum 
o f f ’. Las estrellas con masa inferior a ésta, aún no han abandonado la SP. Cuando sea 
posible establecer este punto para un cúmulo, tendremos un índice que nos va a permitir 
estimar la edad del cúmulo estelar. Por ejemplo, de la figura 2.4, se puede derivar de forma
g
aproximada, que el cúmulo de las Pléyades se debe haber formado hace unos 10 años, 
mientras que la edad del cúmulo globular M67 es de unos 10l° años.
La posición exacta del “turn off* se va a poder determinar de una forma mucho 
más precisa si utilizamos las isócronas, -curvas correspondientes a estrellas de distinta masa 
y por tanto distinto estado evolutivo, pero que tienen la misma edad T-. Para conseguirlo, 
es necesario superponer los dos diagramas, el diagrama HR teórico, con el diagrama color- 
magnitud observacional, dibujando las isócronas en el diagrama color-magnitud, o 
viceversa. Este proceso nos permitirá calcular la edad del cúmulo.
Una forma directa de calcular las isócronas para poder superponerlas a los 
diagramas color-magnitud observacionales, es sencillamente tomando los modelos teóricos 
disponibles y encontrar entre los distintos puntos de cada modelo por interpolación (dada 
una edad) los valores de log g (o Log L) y log Teff. Este procedimiento es aceptable, 
aunque se obtienen isócronas de poca resolución y sin definición suficiente para detectar 
las fases rápidas de la evolución, a menos que se tome un número prohibitivamente grande 
de modelos. Además al estar la construcción de la isócrona basada en una interpolación,
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tendremos que tener en cuenta que la isócrona estará condicionadas a los ingredientes 
físicos utilizados al elaborar los modelo y al rango de masas abarcado por éstos.
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Fig 2.4 Diagramas color-magnitud de cúmulos estelares. M3 es un cúmulo globular, el 
resto son cúmulos abiertos. Las edades de los cúmulos se muestran a lo largo de la SP. La 
edad del cúmulo puede ser determinada a partir del punto (tum off) en el que las estrelllas 
comienzan a salir de la SP. (Sandage A. 1956).
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Los siguientes métodos de estimación de edades de los cúmulos abiertos son los 
más utilizados y podemos clasificarlos y sintetizarlos en tres tipos:
- Métodos que utilizan un solo parámetro.
Son los métodos más populares y se basan en la utilización de un solo parámetro para 
estimar la edad. Usualmente este parámetro es el punto de tum-off, pero también se utiliza 
la estrella más azul, o la segunda estrella más azul, o el punto más azul de la secuencia 
principal o la media de las magnitudes absolutas de la concentración de estrellas gigantes. 
Son métodos fáciles de utilizar, puesto que podemos obtener la edad del cúmulo, 
conociendo la posición de unos pocos miembros del cúmulo en el diagrama color- 
magnitud. Pero con ellos obtenemos una estimación del la edad poco precisa. De hecho la 
edades determinadas para el mismo cúmulo, utilizando métodos con diferentes parámetros 
presentan diferencias considerables, a pesar de que todos ellos utilizan la parte superior del 
diagrama color-magnitud.
- Método de superposición de diagramas.
Este método se basa en la superposición y comparación de diagramas color-magnitud de 
diferentes cúmulos entre sí. Se utiliza principalmente en cúmulos abiertos muy jóvenes, en 
los que tenemos una dificultad añadida debida al pequeño número de miembros 
pertenecientes al cúmulo. La principal desventaja de este método es que impide ver las 
características individualidades de cada cúmulo. También durante la superposición estamos 
asumiendo que los diagramas color-magnitud individuales son iguales unos a otros excepto 
por la diferencia en sus edades, y esto puede no ser cierto. Por ejemplo, debido a 
diferencias en la estructura de los diagramas de cúmulos abiertos y también debido a 
observaciones de líneas moleculares y en el infrarrojo debidas a las nubes en las que se 
están formando las estrellas. Hoy en día se cree que el proceso de formación estelar puede 
no ser igual en todos los cúmulos durante su formación.
- Método de ajuste de isócronas.
Este método es relativamente más preciso que los anteriores. Ya hemos comentado que 
consiste en comparar el diagrama color-magnitud completo de un cúmulo, con los 
conjuntos de isócronas teóricas obtenidas a partir de modelos de evolución estelar. Antes
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de realizar la comparación es necesario haber utilizado criterios fiable de determinación de 
los miembros del cúmulo, haber utilizado fotometría precisa y haber tenido en cuenta la 
posible existencia de extinción diferencial alrededor de la región del cúmulo. Para ello 
idealmente necesitaríamos datos completos de fotometría, espectroscopia y movimientos 
propios de todos los miembros del cúmulo. Aparte de todos estos factores la precisión en 
la estimación de la edad utilizando isócronas teóricas depende de:
* Todos los efectos que influyen en la posición de una estrella en el diagrama 
color-magnitud, como la composición química, binarias no resueltas, rotación, campos 
magnéticos, etc. La variación en la composición química es la mayor fuente de error en 
las estimaciones de la edad, pero este efecto decrece cuando aumenta la masa estelar, 
por lo que el efecto de la variación en la composición química es relativamente pequeño 
en la estimación de la edad de cúmulos jóvenes. Sin embargo los efectos de la rotación y 
la presencia de binarias no resueltas es máximo en cúmulos abiertos jóvenes.
* La validez de las asunciones físicas utilizadas en el cálculo de los modelos 
teóricos y también la utilización de un modelo apropiado para un determinado cúmulo- 
Por ejemplo en cúmulos abiertos jóvenes con estrellas masivas (M > 20 M^) deberíamos 
utilizar modelos de poblaciones estelares del disco muy jóvenes, donde los efectos de 
pérdida de masa, etc. han sido considerados. Y para cúmulos abiertos moderadamente 
jóvenes con estrellas de baja masa (M < 9 M^) deberíamos utilizar modelos estelares de 
población I donde los efectos de overshooting han sido tenidos en cuenta.
* La posición de una estrella en el diagrama color-magnitud, es decir, el estado 
evolutivo de la estrella. Para estrellas de igual masa, pero evolucionando hacia ZAMS o  
saliendo de ella, el rango de error en las estimaciones de la edad puede ser del orden de  
dos magnitudes. Debido a la relativamente rápida evolución en la fase de contraccióm 
gravitacional en comparación con otros estados evolutivos de la estrella, lass 
estimaciones de la edad basadas en las estrellas en esta fase deberían ser más precisas 
comparadas con las basadas en otras estrellas situadas en otras fases evolutivas, sii 
utilizamos lógicamente modelos teóricos adecuados a las observaciones y lo bastante 
buenos como para distinguir los diferentes tipos de objetos pre-secuencia principal. Sim 
embargo esto solo se puede aplicar cúmulos abiertos muy jóvenes en los que aparecem 
estrellas pre-secuencia.
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* Imprecisiones debidas a la transformación del plano ^Mv, (b-y)o í” al plano 
-¡logCL/L^.logTeffK
En el presente trabajo, la estimación de las edades de los cúmulos de estudio se ha 
realizado mediante el ajuste de isócronas basadas en los modelos de Schaller et al (1992) y 
en los de Claret y Giménez (1995), puesto que el rango de masas abarcadas por ellos, así 
como los ingredientes físicos tenidos en cuenta en los modelos (ambos consideran los 
efectos de overshooting y pérdida de masa) se ajustan mejor a las observaciones de los 
parámetros fundamentales de los cúmulos en estudio. Un análisis más detallado de estas 
estimaciones se puede encontrar en el capítulo 5, dedicado al estudio individual de cada 
cúmulo.
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3.1 Selección de los candidatos
Ya hemos comentado al comienzo de este trabajo cuales eran los objetivos que se 
pretendían conseguir y cual es el interés del estudio de cúmulos abiertos, interés aun mayor 
si se completa con el análisis de los sistemas binarios eclipsantes pertenecientes a ellos. Los 
datos obtenidos a partir del estudio de sistemas binarios eclipsantes acerca de las 
dimensiones absolutas, radios, masas y temperaturas de las estrellas, así como su 
composición química inicial, edad evolutiva, concentración en densidad, etc., constituyen la 
fuente empírica básica para el desarrollo de nuestro conocimiento de la estructura y 
evolución estelar, particularmente la secuencia principal. La aplicación de estos parámetros 
obtenidos del estudio de los sistemas binarios, a estrellas individuales requiere sin embargo 
ciertas precauciones y las observaciones de los cúmulos galácticos a través de 
determinaciones precisas de sus diagramas color-magnitud, movimientos propios y 
parámetros fotométricos, representan la mejor comprobación empírica de lo adecuado del 
procedimiento.
Por ello y pensando en un futuro trabajo de este tipo, hemos seleccionado una 
serie de cúmulos galácticos con sistemas binarios eclipsantes candidatos a miembros.
Como herramienta fundamental para la preparación de las observaciones se contó 
con un detallado catálogo de cúmulos abiertos con binarias eclipsantes en coincidencia 
óptica preparado por Clausen y Giménez (1987). Este catálogo está generado por 
ordenador mediante correlaciones cruzadas entre varios ficheros y en él se han identificado 
239 cúmulos con un total de 787 sistemas binarios candidatos a miembros.
Este es un trabajo a largo plazo, que entre otras cosas requiere determinar con 
mucha precisión las pertenencias y propiedades del cúmulo, (exceso, metalicidad, distancia, 
edad,...). Desgraciadamente esto no se cumple en la mayoría de los cúmulos de la lista, 
puesto que existen discrepancias fuertes entre diversos autores. Por este motivo, se ha 
procedido en un primer paso a estudiar en detalle un subconjubnto de los cúmulos de la 
lista, dejando para más adelante el análisis de las binarias candidatas.
Entre los cúmulos de este catálogo, el criterio principal de selección fue la 
posibilidad de poder llegar a observar las estrellas débiles de tipos tardíos que fueran 
miembros, para poder completar la secuencia principal del cúmulo seleccionado. Se 
eligieron por tanto cúmulos que en el dominio espectral GO V tuvieran una magnitud
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menor que 16 y que además tuvieran algún sistema binario candidato a miembro. La 
primera selección de cúmulos con éstas características y que pudieran ser observados desde 
el Observatorio de Calar Alto, fue la siguiente :












Stock 2 02 15.0 +59 16 60’ 320 17
NGC 869 02 19.0 +57 09 7 B0-B1 30’ 2200 8
NGC 884 02 22.4 +57 07 7 B0-B1 30’ 2300 8
Collinder 33 02 59.3 +60 24 40’ 6
Collinder 69 05 35.1 +09 56 65’ 500 6
NGC 2168 06 08.9 +24 20 8 B3-B4 28’ 870 6
Dolidze 25 06 45.1 +00 18 24’ 5200 3
IC 4665 17 46.3 +05 43 6 B4 41’ 430 4
IC 4756 18 39.0 +05 28 8B 7 52’ 400 4
NGC 6709 18 51.5 + 10 21 9 B5-B9 13’ 950 1
NGC 6791 19 20.7 +37 51 15 F2 16’ 5200 2
NGC 6811 19 38.2 +46 34 11 A0-A3 13’ 900 1
NGC 6871 20 05.9 +36 07 20’ 1650 6
NGC 6883 20 11.3 +35 51 15’ 1380 2
IC 4996 20 16.5 +37 38 8 B0 6’ 1620 1
NGC 6940 20 34.6 +28 18 11 B8-A2 31’ 800 1
NGC 7039 21 11.2 +45 39 25’ 700 4
NGC 7092 21 32.2 +48 26 7 A0 32’ 270 11
NGC 7209 22 05.2 +46 30 9 B9-A0 25’ 900 3
NGC 7243 22 15.3 +49 53 21’ 880 3
NGC 7788 23 56.7 +61 24 9’ 2410 1
NGC 7799 23 58.4 +61 13 10 B4 17’ 2490 1
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El estudio de los cúmulos seleccionados se inició durante una campaña realizada 
entre el 2 y el 6 de Junio de 1993, utilizando el telescopio de 1.23m de Calar Alto.
Durante esta campaña sólo se pudieron observar los cúmulos IC 4665 y NGC 
6791, debido a las malas condiciones meteorológicas (tiempo útil total * 25%). Todas las 
imágenes CCD obtenidas fueron calibradas y se extrajeron las magnitudes instrumentales 
utilizando el paquete IRAF.
Las estrellas estándar utilizadas durante esa campaña se seleccionaron del catálogo 
de estrellas primarias de Olsen (1991). Para evitar problemas de saturación, estas estrellas 
fueron observadas con tiempos de exposición muy cortos (<10seg). Con estos tiempos de 
exposición tan cortos, debido al problema del “shutter timing error”, se produjeron 
errores en el cálculo de las magnitudes reales de estas estrellas que impidieron realizar una 
transformación al sistema estándar uvby-j3.
Por este motivo, se realizó una nueva campaña de observación entre el 15 y el 20 
de Junio de 1994, en la que el objetivo prioritario fue realizar una buena transformación al 
sistema estándar y observar algunas zonas ya observadas el año anterior para poder 
recuperar estos datos. Para ello se utilizaron estrellas “estándar secundarias” de los cúmulos 
NGC 6910 y NGC 6913, ya medidas por Crawford et al (77) en un rango de magnitudes V 
variando de 8 a 13. Desde el punto de vista fotométrico, estos dos cúmulos son buenos 
candidatos para realizar la estandarización por varias razones:
* Son cúmulos poco extensos y por tanto se pueden incluir en una imagen todas las 
estrellas del cúmulo. (Con un chip de 1024x1024).
* Se puede ampliar el rango de magnitudes dado por Crawford de 8 a 13, hasta 
magnitudes de 8 a 16, lo suficientemente débiles y precisas para ser utilizadas con una 
CCD.
* En el mismo campo aparecen estrellas de tipos O, B y A miembros del cúmulo y 
alguna estrella no miembro de tipos A, F y G, por lo que se puede cubrir un amplio rango 
en colores.
Además, ya se han comentado en el Capítulo 1 las razones de interés científico que 
justifican la realización de un estudio más detallado de estos dos cúmulos.
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Por otra parte, en la nueva campaña de Junio de 1994, se priorizó la observación de 
los cúmulos ya observados en la campaña de Junio de 1993, para poder recuperar los datos 
de esta última, realizando alguno de los siguientes procedimientos :
- Obtener una transformación estándar en la nueva campaña del 94 y comprobar si 
es posible aplicarla a los datos de Junio del 93.
- En caso de que la transformación no sea constante, realizar una nueva 
transformación utilizando las estrellas comunes de ambas campañas.
Por todo lo expuesto anteriormente, durante el periodo de observación realizado 
entre el 15 y el 20 de Junio de 1994, se observaron los cúmulos NGC 6910 y 6913 
necesarios para garantizar una buena transformación al sistema estándar, los cúmulos de 
programa IC 4665 y NGC 6791 necesarios para poder recuperar los datos del 93 y además 
durante dicha campaña se pudieron observar también los cúmulos de programa NGC 
7039 y NGC 6811. El tanto por ciento de tiempo útil de cada noche fue el siguiente: 
noche del 15/16 (50%), 16/17 (0%), 17/18 (100%), 18/19 (90%), 19/20 (100%), 20/21 
(95%).
Con los datos de esta campaña, disponemos de una muestra de seis cúmulos que 
nos permite realizar nuestro trabajo de estudio en detalle de cúmulos abiertos con 
diferentes edades, diámetros lineales y abundancias. Dos son cúmulos muy jóvenes con 
estrellas de tipos OB (NGC 6910 y NGC 6913), dos son jóvenes (IC 4665, NGC 7039), 
uno es de edad intermedia (NGC 6811) y por último tenemos un cúmulo muy viejo (NGC 
6791).
De los seis cúmulos observados en Junio de 1994, sólo se presentan los resultados 
de los cúmulos NGC 6910, NGC 6913 e IC 4665, debido al enorme volumen de datos que 
representa el análisis de todos ellos. Una estimación del volumen total de los datos 
fotométricos (sin tener en cuenta las imágenes de calibración) obtenidos a partir de las 
observaciones de la campaña de Junio de 1993 y de Junio del994 se presenta en la tabla 
3.1. En la tabla 3.2 presentamos un esquema de los tiempos de integración utilizados en la 
campaña de Junio de 1994.
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Tabla 3.1 Volumen de datos de las campañas de Junio de 1993 y 1994
JU N IO  1993
Objeto n° imágenes n° aproximado 
estrellas/imagen
n° de medidas n° de mediadas 
en 6 bandas
Estándares 22 1 22 132
IC 4665 10 20 200 1200
NGC 6791 1 520 520 3120
TO TA L 33 imágenes «750 «4500
JU N IO  1994
Objeto n° imágenes n° aproximado n° de medidas n° de mediadas
es trellas/imagen en 6 bandas
NGC 6910 5 mismo campo 70 350 2100
NGC 6913 5 mismo campo 100 500 3000
IC 4665 5 70 350 2100
NGC 6791 1 1800 1800 10800
NGC 7039 5 350 1700 10200
NGC 6811 4 200 800 4800
TO TA L 25 imágenes «5500 «33.000
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y 50 60 60 60 60
b 90 120 120 120 150
V 150 180 240 180 220
u 220 300 360 300 340
Hp n 80 120 150 120 150
Hpw 200 300 360 300 300
y 40 60 60 60 90
b 60 120 120 120 180
V 150 180 180 180 270
u 240 300 240 300 400
HP n 60 120 150 120 180
Hpw 180 300 300 300 360
y 90 180 180 160 160
b 120 300 300 300 280
V 240 500 500 500 450
u 360 700 700 700 700
HP n 150 300 300 250
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240 360 360 
400 480 480 
600 700 700 
300 360 360 
600 700 700
300 400 360 320
600 600 500 500
1000 800 900 800
1400 1200 1200 1000
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En la presente memoria, se presenta por tanto, el análisis de los cúmulos NGC 
6910, NGC 6913 e IC 4665. Para los otros tres cúmulos observados en la misma campaña 
NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791, se dispone también de las medidas ya reducidas con 
IRAF y transformadas al sistema estándar, que se presentan en el Anexo C.
El trabajo a corto plazo consiste en realizar un análisis de los tres últimos cúmulos 
citados, similar al ya realizado, trabajo que ya se encuentra en progreso. Se estima que el 
trabajo podrá estar finalizado en un plazo máximo de un año. Una vez finalizado dicho 
análisis se procederá a recuperar los datos de la campaña de Junio de 1993.
3.2 D escripción del equipo observacional
Las observaciones de la campaña del 15 al 20 de Junio de 1994, se realizaron con el 
telescopio Alemán de 1.23m del Observatorio Hispano-Alemán de Calar Alto (Almería, 
Spain).
El equipo utilizado fue el detector CCD TEK#6 con un formato de 1024x1024 
píxeles, instalado en dicho telescopio. El tamaño de cada pixel es de 24 p  que 
corresponden a 0’\56 en el telescopio. El área cubierta en una exposición, es por tanto de 
9\56 x 9\56. Los filtros utilizados fueron los cuatro de Strómgren uvby con longitudes de 
onda central de 3650, 4105, 4695, 5516 Á y anchuras equivalentes de 400,197,188 y 248 Á 
respectivamente y los dos filtros de HP, con longitud de onda central de 4870 y anchuras 
equivalentes de 32 Á el filtro HP estrecho y 112 Á el HP ancho.
3.3 Sistem as fotom étricos uvby y H p.
El sistema fotométrico uvby (Strómgren 1966) se caracteriza por ser un sistema de 
filtros de banda intermedia bien definidos, que evitan líneas espectrales importantes y que 
permiten obtener una información astrofísica más específica que con el sistema UBV de 
Johnson. Los índices fotométricos fueron construidos, de forma que estuvieran 
directamente relacionados con parámetros astrofísicos de interés. Su uso es uno de los 
métodos fotométricos más eficaces, para determinar temperaturas, clases de luminosidad y 
otros parámetros astrofísicos estelares. El sistema está compuesto de tres filtros
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interferenciales (v,b,y), un filtro de absorción (u), y está completado con el sistema H0 









Hp ancho 4860 150
Hp estrecho 4860 30
Tabla 3.3 Filtros Strómgren
• El filtro y, no transmite ninguna línea espectral importante y la posición del máximo de 
transmisión coincide con el filtro V de Johnson, lo que permite transformar las medidas 
y a magnitudes V de elevada precisión.
• El filtro b, tampoco transmite líneas espectrales de importancia, por encontrarse lo 
suficientemente alejado de la región de los 4500 Á donde hay una importante presencia 
de líneas metálicas, en estrellas frías. Evita le línea HP del hidrógeno.
• El filtro v, limita hacia las longitudes de onda cortas, con la discontinuidad de Balmer y 
evita todas las líneas del hidrógeno, excepto la Hó. En estrella frías, en la zona cubierta 
por este filtro, hay un elevado número de fuertes líneas de absorción, lo que provoca 
una importante disminución de la energía transmitida (blanketing).
• En el filtro u, su extremo hacia longitudes de onda corta, limita con la región donde la 
absorción atmosférica es total y su extremo hacia longitudes de onda largas, limita con la 
discontinuidad de Balmer. En estrellas frías también aparecen fuertes líneas de 
absorción.
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Fig 3.1 Curvas de transmisión de los filtros uvby
A partir de la magnitudes medidas en estos cuatro filtros se construyen los índices 
característicos del sistema, que son los siguientes :
y : Es esencialmente el mismo que la magnitud V del sistema UBV, y se obtiene
mediante la ecuación de transformación, Crawford y Barnes (1970b)
V(st)=A+B (b-y) (inst)+y (inst)
(b-y) : No es sensible a la abundancia de líneas del espectro, y puede ser utilizado como un 
indicador de la temperatura efectiva. Sin embargo sí que está afectado por el 
enrojecimiento interestelar.
mi : Está definido como una diferencia de índices de color, de la forma :
rm=(v-b)-(b-y)
y mide el blanketing en la región de 4100 Á. El índice de color (v-b) se ve afectado 
por el blanketing causado por las líneas en la zona del filtro v, mientras que el 
índice (b-y) no se ve afectado, y por tanto la diferencia entre ambos índices, nos
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proporciona un indicador de la abundancia en metales de la estrella. El índice mi no 
es independiente del efecto de la absorción interestelar.
c i : También se define como una diferencia de índices de color
ci=(u-v)-(v-b)
y es una medida de la profundidad de la discontinuidad de Balmer, dado que el 
índice (u-v) se ve afectado por la misma, mientras que (v-b) no lo está. Para estrellas 
frías la profundidad de la discontinuidad de Balmer está relacionada con la clase de 
luminosidad, Golay (1974), por tanto ci puede utilizarse como indicador de la 
gravedad en superficie. Para estrellas calientes el índice ct está relacionado, al igual 
que (b-y), con la temperatura efectiva en la superficie de la estrella y está mucho 
menos afectado por la absorción interestelar que el índice (b-y). (E(ci)=0.19E(b-y)). 
Por otra parte debido a que el blanketing en u es aproximadamente dos veces el 
blanketing en v, la diferencia u-2v cancela el efecto de las líneas. En la figura 3.2 se 
representa gráficamente, la relación de los índices con los parámetros citados.
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Fig 3.2 Situación de los filtros uvby
El sistema fotométrico uvby, está completado con el sistema Hp definido por 
Crawford and Mander (1966). Este sistema consiste en dos filtros centrados en la línea HP 
a 4860 Á y con diferentes anchuras efectivas de 150 Á el índice ancho y de 30 Á el índice 
estrecho. El índice p se define como :
P =  HP estrecho - HP ancho
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Como ambos índices están centrados en la misma longitud de onda, el índice P no 
se ve afectado por la extinción atmosférica ni por el enrojecimiento interestelar. Este índice 
P es una medida de la anchura equivalente de la línea Hp, y constituye un indicador de la 
luminosidad, para estrellas O y B y de la temperatura efectiva para estrellas A y F, Golay 
(1974).
3.4 CCD’s en astronomía.
En la fotometría fotoeléctrica no hay resolución espacial ya que se integra toda la 
luz que incide en el fotomultiplicador. Cuando la imagen de una estrella doble o varias 
estrellas de un cúmulo quedan dentro del diafragma, se sumará automáticamente la 
contribución de todos estos objetos. Además el fondo del cielo está incluido también 
dentro de cada medida, por lo que es necesario realizar observaciones separadas del fondo 
del cielo. Pero existen otros detectores de dos dimensiones que permiten obtener la imagen 
de varios objetos en una sola exposición. En primer lugar podríamos pensar en las placas 
fotográficas, puesto que con ellas es posible recoger una gran cantidad de información 
espacial, observada de forma simultánea. El problema es que la precisión de la fotometría 
fotográfica es mucho peor que en el caso de la fotometría fotoeléctrica. Por otra parte, las 
emulsiones fotográficas al tener un rango dinámico pequeño no pueden recoger grandes 
diferencias entre las magnitudes de los objetos de una misma placa y además su eficiencia 
cuántica es muy baja.
Afortunadamente el desarrollo de los detectores electrónicos ha cambiado está 
situación y entre estos detectores, las CCD’s (Charge Couple Devices) han surgido como 
líderes indiscutibles.
Aunque la revolución de las cámaras CCD’s comenzó a finales de los años 60, hasta 
el año 1972 no se estableció un programa para desarrollar CCD’s cuya misión específica, 
fuera la realización de observaciones astronómicas (programa desarrollado por el Jet 
Propulsión Laboratory), y la primera imagen astronómica con una CCD, no se obtuvo 
hasta el año 1975. En aquel momento, nadie podía imaginar la enorme popularidad que 
hoy en día iban a tener estos dispositivos. En la actualidad prácticamente todos los 
telescopios del mundo tienen una cámara CCD como parte de su instrumental
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observacional, tanto como dispositivo que se pueden utilizar de forma directa para obtener 
imágenes ó como detectores acoplados a un espectrómetro u a otro instrumento.
La definición de CCD, dada por Sterken y Manfroid 1992, es la siguiente : una 
CCD es un circuito integrado de estado sólido, que registra los electrones producidos por 
los fotones que inciden en el material semiconductor del dispositivo, y los guarda en forma 
de paquetes discretos de carga y en pozos de potencial que se mantienen por un campo 
eléctrico.
La apariencia exterior de una CCD, es similar a un moderno circuito integrado con 
un chip de silicio en una de sus caras, que forma el substrato semiconductor, ver figura 3.3. 
La superficie de éste chip está cubierta por una fina capa aislante de óxido de silicio S i02, 
en el cual se colocan unos electrodos (registros), formando un enrejado de numerosos y 
diminutos electrodos con diferentes voltajes, prácticamente juntos unos con otros y 
dispuestos en columnas. Un pixel está definido por una de estas columnas y un conjunto 
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Fig 3.3 Corte transversal de una celda de una CCD
El mecanismo básico que debe desarrollar una CCD para generar una imagen se 
puede dividir en cuatro pasos :
1.- Generación de electrones : Cuando la luz incide en la CCD, los fotones son 
absorbidos en el substrato de silicio del chip produciéndose electrones libres, debido al 
efecto fotoeléctrico.
2.- Recogida de los electrones : Los electrones son atrapados en los píxeles, que 
son los lugares de recolección y que están definidos por un conjunto de registros que 
conforman toda la superficie de la CCD.
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3.- Transferencia de carga: Los voltajes de cada electrodo, se modifican de 
forma sistemática de forma que los electrones se muevan de forma horizontal desde un 
pixel hasta el siguiente.
4.- Lectura de los datos: Al final de cada fila hay un registro de salida que 
conduce los electrones de forma perpendicular a todos los demás. Este registro de salida 
transporta los paquetes con las cargas uno por uno, hasta un amplificador en el que los 
electrones son contados y convertidos a un formato, que permite transformar este mapa 
electrónico en una imagen óptica que se almacena y puede ser visualizada en un monitor de 
televisión.
En la figura 3.4 se visualiza como opera la CCD. La figura representa el 
funcionamiento de un chip simplificado consistente en 9 píxeles, un registro de salida y un 
amplificador. Cada pixel está dividido en 3 regiones, cada una de ellas es un electrodo cuyo 
voltaje puede ser modificado.
Fig. a : Durante la exposición el electrodo central está “on” (áreas gris oscuro) y sus 
vecinos están “o ff’ (áreas gris claro). Esto crea unas pozos de potencial en los que caen los 
electrones (las zonas de los electrodos centrales) y crea unas barreras entre los píxeles 
adyacentes.
Fig. b : Al final de la exposición se intercambian los voltajes de los electrodos, y los 
electrones pasan de un electrodo hasta el de su derecha donde se crean nuevos pozos de 
potencial y se destruyen los antiguos.
Fig. c : Cuando los voltajes son intercambiados de nuevo, los electrones se mueven 
del electrodo situado más a la derecha de un pixel, al electrodo más a la izquierda del pixel 
vecino. Los electrones que estaban situados en el pixel más a la derecha, son transferidos al 
registro de salida.
Fig. d : Antes de que la carga de los píxeles sea de nuevo transferida, la carga del 
registro de salida debe pasar a través de todo el registro hasta el amplificador. Cuando el 
registro está totalmente vacío, se ejecuta otro ciclo de transferencias entre los píxeles. Estos 
pasos continúan de forma sistemática hasta que todos los paquetes de carga han sido 
movidos horizontalmente a lo largo de su fila y verticalmente en el registro de salida, hasta 
el amplificador donde son medidos.
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Electrodos fig. a
Amplificador
Fig 3.4 Mecanismo básico de operación de una CCD
V entajas de la CCD
Para comprender las ventajas de las CCD’s, necesitamos primero conocer cuales 
son los requerimientos que debe tener un buen detector astronómico :
• Resolución espacial - Debe ser capaz de detectar y separar detalles finos.
• Eficiencia cuántica - Debe ser capaz de convertir en señal la mayor cantidad 
posible de radiación que incida sobre el sensor.
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• Ancha respuesta espectral - El detector debe ser sensible a la radiación en un 
amplio rango de longitudes de onda.
•  Rango dinámico - La diferencia entre el objeto más brillante y el más débil, que 
se puedan ver simultáneamente, debe ser lo más grande posible.
•  Bajo ruido - Cualquier señal espúrea que se genere, debe ser mucho más débil 
que la señal astronómica que se intenta medir.
•  Precisión fotométrica - El brillo de los objetos observados, debe poder ser 
medido con alta precisión en unidades absolutas, como magnitudes.
•  Linealidad - La salida debe ser uniforme ; si un objeto es dos veces más brillante 
que otro, la imagen debe ser dos veces más intensa.
A diferencia de otros detectores actualmente en uso, la CCD sobresale en cada una 
de éstas áreas:
■ La resolución espacial de una CCD, para una óptica dada, es función 
principalmente, del número de píxeles que constituyen el chip y de la dimensión del pixel. 
Cuanto mayor es la dimensión del pixel, la resolución es peor puesto que los detalles finos 
son espacialmente promediados, para ese tamaño. Los tamaños usuales de los píxeles, 
varían entre 10 y 30 p  de largo. Así es que la resolución de una CCD es mucho menor que 
la de una buena emulsión fotográfica cuyo granulado puede llegar a ser menor que 5 p. Sin 
embargo como hemos dicho antes, la resolución final es también función del tamaño de la 
imagen que se forma en su superficie. Es decir a mayor número de píxeles mejor será la 
resolución final. Actualmente, las cámaras CCD más usuales, suelen tener un tamaño de 
1024 x 1024 píxeles («1.000.000) ó de 800 x 2000 píxeles («1.600.000), con un tamaño 
medio del pixel de unas 20 p. Y ya es posible trabajar con CCD's de mayor tamaño, que 
pueden incorporar sobre 4.000.000 de píxeles (2.048 x 2048). El área que cubre la imagen 
formada por estas “enormes” CCD’s mide sobre 6 cm2. Estas CCD, son por tanto, los 
mayores circuitos integrados existentes hasta el momento.
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■ La eficiencia cuántica (QE) mide la respueesta a la radiación y se define mediante la 
siguiente relación :
P rom edio del n° de fotones detectaados /  p ixel /segundo  
P rom edio del n° de foton es in c id ern tes/ p ixel /segundo
No todos los fotones incidentes provocan i la aparición de un electrón excitado, por 
tanto la eficiencia cuántica siempre es menor que 11. En el caso de las CCD's las eficiencias 
están en el rango del 50% al 80%. Esta no es unía mala relación teniendo en cuenta que, 
por ejemplo, la eficiencia en las placas fotográficaas es del 2% al 4%, ó que el ojo humano, 
el primer “detector” tiene una eficiencia cuánticaa aproximadamente del 1%. Es decir, de 
cada 100 fotones que llegan a la pupila, sólo uno ■ de ellos es detectado. En la figura 3.5 se 
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Fig 3.5 Eficiencia cuántica de la CCD ccomparada con otros detectores.
■ El rango de longitudes de onda a los cualdes el ojo o cualquier otro detector puede 
responder, es mucho menor que para las CCD 's. Las actuales CCD 's en el rango espectral 
del rojo e infrarrojo, son más eficientes detectanddo radiación que cualquier otro dispositivo. 
Su respuesta es próxima a la del silicio y pueden registrar radiación desde 0,4 y hasta 1 y.
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Esta posibilidad de observar radiación más allá de 0,7 p es un hecho realmente nuevo e 
importante, (el ojo y la mayoría de las placas fotográficas son insensible a partir de este 
límite). En el ultravioleta, sin embargo, son peores que los fotómetros, videocámaras o que 
las placas fotográficas. Las nuevas generaciones de CCD's, permiten responder a 
radiaciones a lo largo del espectro, desde 1 Á en la región espectral de la rayos X blandos, 
hasta más de 10.000 Á en la región del infrarrojo cercano. Ningún otro detector tan 
eficiente, es capaz de responder a este amplio rango de longitudes de onda, y esto es una de 
las propiedades que hacen que las CCD's sean útiles para un gran variedad de misiones 
diferentes. En la figura 3.6, podemos ver la respuesta espectral de estas recientes CCD's.
La sensibilidad espectral puede ser ligeramente diferente en cada pixel de la CCD. 
Cuando se necesitan medidas de la imágenes con una gran precisión fotométrica, esta 
variación en la sensibilidad debe ser tenida en cuenta. Veremos como se puede corregir esta 
variación, en el Capítulo 4.
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Fig 3.6 Recientes avances tecnológicos permiten a las CCD s responder a la 
radiación en un amplio rango de longitudes de onda.
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■ Otra de la ventajas más significativas que presentan las CCD's (es su amplio rango 
dinámico. El rango dinámico se define como la relación existente erntre el paquete de 
mayor tamaño que pueda ser medido, respecto al paquete más pequeñco. Cuanto mayor es 
el tamaño del pixel, mayor es el número de electrones que puede recogger, antes de que se 
produzca un desbordamiento. Por ejemplo un pixel de 15x15 p, puiede recoger sobre 
75.000 electrones, mientras que uno de doble tamaño tiene una cajpacidad cercana al 
1.000.000 de electrones. Estos números revelan que las actuales CCD"s pueden tener un 
rango dinámico de hasta 100.000 electrones (1.000.000 de electrones en <cada pixel dividido 
por 10 electrones de ruido).
Esta propiedad de amplio rango dinámico, es especialmente importante en los 
detectores astronómicos, debido a las grandes diferencias que comúnrmente encontramos 
entre los objetos de un mismo campo. Por ejemplo el núcleo brillante <de una galaxia con 
respecto a las partes más débiles de su exterior. El amplio rango dinámioco de las CCD 's, el 
cual puede cubrir más de 10 magnitudes, permite que en un mismo caampo podamos ser 
capaces de medir con precisión objetos brillantes y débiles. En contrastee, por ejemplo, con 
las mejores placas fotográficas, cuyo rango dinámico es tan pequeño que diferencias de 
brillos mayores que un factor 100 ya son difícilmente reproducidas.
■ Pero sin duda la característica óptima de las CCD's es su excepciional linealidad. Sea 
E la iluminación recibida por un detector y sea S su respuesta. El detecctor se dice que es 
lineal, si para cualquier iluminación se verifica la relación :
S=k\ E  + k i 
donde k\ y k i son constantes.
Es decir, el número de electrones que se recogen en un pixel 1 es proporcional al 
número de fotones incidente. En la práctica, la linealidad está limitaada a un rango de 
intensidades. Si hay poca iluminación, la linealidad no es posible porque: se debe sobrepasar 
un cierto umbral para que la imagen empiece a formarse. Y si el nivel die la iluminación es 
muy alto el detector puede llegar a saturarse. La linealidad de un detecttor generalmente se 
mide como la diferencia entre las características reales del detector y urna línea recta ideal 
calculada mediante una regresión lineal entre los límites de iluminaciión E l y E2. (Ver 
figura 3.7).
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Fig 3.7 Curva de respuesta a la iluminación de un detector CCD.
Cuando trabajamos entre estos dos límites E l y E2 la linealidad de las CCD’s es 
realmente buena, sobre el 0,1 % (equivalente a una precisión de 0,001 en magnitudes) lo 
que permite que las CCD's puedan detectar objetos muy brillantes y muy débiles 
simultáneamente en una misma imagen. Y como se puede observar en la figura 3.8, este 
rango de intensidades es muy amplio si se compara con otros dispositivos, como en el caso 
de las emulsiones fotográficas. Estas sólo son lineales en un estrecho rango de tiempos de 
exposición. Y además su posibilidad de detectar fotones decrece, si el tiempo de exposición 
es demasiado largo.
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Fig 3.8 Linealidad de las CCD's, respecto a las emulsiones fotográficas.
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■ Todas estas ventajas serían inútiles, si el detector introdujera señales falsas, 
superiores a las de las fuentes astronómicas más o menos débiles. Los electrones que se 
producen en cada pixel de la CCD son contados por un transistor que está simado en los 
circuitos de salida del chip. La precisión de esta operación, vendrá por tanto determinada, 
por el ruido que introduzca este transistor. Hoy en día las CCD’s han conseguido tener tan 
bajo ruido, que es posible detectar paquetes que contienen muy pocos electrones (10 
electrones, generados por la captura de 15 a 20 fotones de luz).
■  En cuanto a la precisión fotométrica, sólo es posible dar unos límites aproximados, 
puesto que estos límites dependen en gran medida de las dificultades que conlleva la 
realización de una cuidadosa calibración de las imágenes CCD (dificultades que se 
complican con las enormes cantidades de datos producidas por las CCD’s que es necesario 
almacenar, transportar, procesar y analizar). Con un extraordinario cuidado en la 
calibración y con el equipo adecuado se pueden obtener precisiones en las magnitudes que 
se encuentran generalmente en el rango de 0,005-0,01 mag.
Desventajas de la CCD
Evidentemente las CCD’s también tienen algunas desventajas :
□ El área fotosensible de las actuales CCD’s es mucho más pequeña, por ejemplo, 
que el de las placas fotográficas. Esto hace que no sea interesante su utilización, si lo que se 
pretende es cubrir áreas muy extensas y se necesita sólo una moderada precisión en la 
fotometría. Por ejemplo si se realiza un programa de búsqueda de estrellas variables de gran 
amplitud en la galaxia.
□ Aunque con las CCD’s tenemos la posibilidad de observar una gran cantidad de 
estrellas de forma simultánea, también vamos a obtener con cada imagen una enorme 
cantidad de información innecesaria. Por ejemplo, si una imagen CCD con un chip de 
1024x1024 píxeles representa más de un millón de datos, con un fotomultiplicador 
utilizado para la misma observación, únicamente produciríamos unos o dos datos por cada 
una de las estrellas observadas en la imagen. Otro ejemplo : una imagen individual de una 
CCD de 2048 x 2048 píxeles puede contener unos 10 Megabytes de información. Por lo
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que durante una campaña de observación, la cantidad de datos obtenidos, pueden llegar a 
convertirse en más de un billón de bytes. Debido a este gran volumen de datos, las 
imágenes CCD necesitan para su adquisición, almacenaje, análisis y obtención de los 
resultados científicos deseados, un hardware y un software mucho más sofisticado y 
específico, que para los datos de un fotomultiplicador.
□ Las imágenes CCD precisan una cuidadosa calibración para eliminar ciertos 
patrones bi-dimensionales que vienen impuestos por el propio detector. Es necesario 
realizar correcciones de bias, de flat-field, etc. (correcciones que se estudiarán con más 
detalle, en el siguiente tema), lo que convierte el preprocesado de las imágenes en un 
proceso largo y complejo, de tal forma que la fotometría CCD puede tener peores 
precisiones, que si se trabaja con un buen fotomultiplicador, al menos para estrellas 
brillantes y aisladas.
C Aunque el rango dinámico de las CCD’s es mucho mayor que el de las placas 
fotográficas, también es cierto que es mucho más pequeño que el de muchos 
fotomultiplicadores. A bajos niveles de iluminación, la precisión está limitada por el ruido 
de lectura producido en la amplificación de la señal fotoeléctrica a niveles que puedan ser 
detectados por los circuitos electrónicos, y por las variaciones en la eficiencia en la 
transferencia de carga. Y a altos niveles de iluminación, cada pixel puede recoger sólo un 
número finito de electrones antes de que la carga acumulada afecte a la eficiencia cuántica 
local del chip produciendo una no linealidad fotométrica o incluso para altos niveles de 
carga (104-106 e'/pixel dependiendo del detector) puede ocurrir que los electrones se vean 
forzados a salir de sus celdas contaminando las áreas que las rodean.
□ Otra de las limitaciones que existen al realizar fotometría CCD, se debe a que las 
estrellas estándares en la mayoría de los sistemas fotométricos son tan brillantes, que 
saturan al detector en fracciones de segundo, incluso en un telescopio de un metro. Y con 
exposiciones de pocos segundos, se produce una diferencia no uniforme entre el tiempo 
nominal de la exposición y el tiempo real, debido a que el obturador de la CCD tarda algún 
tiempo en abrirse y cerrarse, produciéndose un error en el cálculo de las magnitudes reales 
de estas estrellas. Todo esto obliga a los astrónomos a utilizar estrellas estándares
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secundarias, cuyos índices fotométricos son menos precisos, limitándose por tanto la 
precisión astronómica esperada.
A pesar de todo esto, todas las ventajas de estos dispositivos hacen que las CCD’s 
sean los detectores casi perfectos y debido a ello, en los últimos años las CCD’s se han 
convertido en el instrumento astronómico más utilÍ2ado para la detección de imágenes en 
longitudes de onda del óptico y del infrarrojo. Muchos de los estudios fotométricos con 
CCD se realizan en cúmulos estelares y en galaxias. Unas pocas imágenes, proporcionan 
información de un gran número de estrellas, permitiendo llegar además a magnitudes muy 
altas, lo que posibilita la realización de estudios detallados de poblaciones estelares. Y con 
los nuevos avances tecnológicos y con las mejoras que se están realizando continuamente 
en su desarrollo, es difícil imaginar el impacto que continuarán teniendo en la comunidad 
astronómica en las próximas décadas.
Ca p ít u l o  4
R e d u c c i ó n  d e  l a  F o t o m e t r ía
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4.1 IRAF-DAOPHOT
En este capítulo, vamos a analizar con detalle, cómo se ha realizado el proceso de 
reducción de las imágenes astronómicas CCD. El software de reducción que se ha utilizado 
en todo el proceso, ha sido el paquete IRAF.
Este sistema IRAF (Image Reduction and Análisis Facility), es un producto del 
NOAO (National Optical Astronomy Observatories - Tucson, Arizona), y fue desarrollado 
para ser utilizado por la comunidad astronómica. Proporciona una gran variedad de 
herramientas de procesado de imágenes y fue diseñado de forma que pudiera ser instalado 
en la mayor variedad posible de ordenadores, con la mayor variedad de sistemas operativos 
y con la mayor variedad de dispositivos gráficos y de visualización de imágenes. Todo esto 
ha contribuido a que investigadores en otros campos científicos también hayan encontrado 
IRAF muy útil para el procesado de otros tipos de imágenes no astronómicas.
Este software, que como hemos comentado está creado específicamente para la 
reducción y el análisis de datos científicos, proporciona entre otras, las siguientes 
facilidades :
- Una selección de programas que permiten procesar cualquier tipo de imagen CCD.
- Una gran variedad de aplicaciones y herramientas gráficas.
- Una gran selección de programas de análisis y reducción de datos astronómicos.
- Un completo entorno de programación, que hace posible que las instituciones que 
utilicen IRAF puedan añadir su propio software al sistema.
En nuestro proceso de reducción con IRAF hemos distinguido tres apartados :
1) Calibración de las imágenes. Proceso que debemos realizar antes que cualquier 
otro tipo de cálculo fotométrico.
2) Fotometría de apertura. Se utiliza para hacer fotometría de campos estelares 
poco poblados. Ha sido realizada con el paquete APPHOT proporcionado por IRAF. La 
técnica fotométrica que emplea este paquete, es la integración y el cálculo de las 
magnitudes dentro de aperturas con forma circular o poligonal. APPHOT también incluye 
otros comandos que nos permiten calcular o modificar la lista de objetos en una imagen, y 
que permiten calcular de forma precisa los valores del fondo del cielo o del centro de los 
objetos de esa lista.
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3) Fotometría de campos estelares muy poblados. Se ha realizado con el paquete 
DAOPHOT. Este paquete proporciona un conjunto de rutinas que permiten desarrollar 
fotometría estelar de campos poblados, mediante el ajuste de una función empírica llamada 
PSF (Point Spread Function) a cada objeto del campo, incluso si éstos se encuentran muy 
cercanos entre ellos o incluso solapados. Fue desarrollado por Peter Stetson (Stetson 1987), 
en el DAO (Dominion Astrophysical Observatory) y ha sido incorporado posteriormente a 
IRAF como un subpaquete del sistema original.
En el Anexo A se puede encontrar una breve guía de utilización de IRAF, en la 
que se incluyen los comandos utilizados en la realización de los tres apartados anteriores y 
por tanto puede servir de ayuda para quienes necesiten realizar fotometría con IRAF.
4.2 Calibración de las Im ágenes
Ya hemos comentado en el capítulo anterior, que las imágenes CCD precisan una 
cuidadosa calibración para eliminar ciertos patrones bi-dimensionales que vienen impuestos 
por el propio detector lo que convierte el preprocesado de las imágenes en un proceso 
largo y complejo. Para comprender por qué es necesario y esencial llevar a cabo este 
proceso de calibración, si queremos obtener información científica de utilidad, veamos una 
serie de características generales de las imágenes CCD’s que nos van a permitir entender 
mejor este proceso.
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4.2.1 Características de las imágenes CCD. 
Formato
Como ya vimos en el capítulo 3, el formato de la CCD, viene determinado por el 
número de celdas o píxeles que constituyen la parte fotosensible del detector. La resolución 
espacial del detector va a depender de este formato, ya que, a mayor número de píxeles de 
la CCD mayor será el campo que se pueda observar. Pero por otro lado, a mayor tamaño 
aparecen algunos problemas, puesto que la cantidad de datos aumenta de forma alarmante, 
el tiempo de lectura por lo tanto es mucho mayor, y se incrementa el problema de la 
ineficiencia en la transferencia de carga ya que al haber mayor número de electrodos, las 
pérdidas de carga en las transferencias entre ellos, puede llegar a convertirse en un 
problema importante. Las primeras CCD’s utilizadas en astronomía tenían un tamaño de 
512 x 320 píxeles, que fueron ampliándose hasta trabajar con tamaños de 576 x 385, 512 x 
512,1155 x 768, 1024-X-640, 1024 x 1024, etc. Hoy en día es frecuente trabajar con CCD’s 
de tamaño de 2048 x 2048 píxeles.
El detector utilizado en las observaciones realizadas para este trabajo, fue el 
TEK#6 con un formato de 1024 x 1024 píxeles. En la tabla 4.1 se puede ver un listado de 
los detectores disponibles en el Observatorio de Calar Alto con una descripción de las 
principales características de estos detectores ; características que vamos a ir analizando en 
este epígrafe.
Tamaño del pixel
Al igual que el formato, el tamaño de cada pixel también interviene en la resolución 
espacial del detector, puesto que cuanto menor sea el tamaño del pixel más finos serán los 
detalles visibles en la imagen. El trabajar con tamaños del pixel pequeños, también 
contribuye a que decrezca el ruido de oscuridad, las pérdidas térmicas y los daños 
producidos por la radiación.
El tamaño del pixel del detector TEK #6 utilizado en las observaciones es de 24-p, 
por tanto el área activa de la CCD es de unos 25 x 25 mm, que en el telescopio de 1.23 m 
permite cubrir un campo de 9’.56 x 9‘.56.
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Corriente de oscuridad
Uno de los principales problemas para el uso de las CCD’s es la corriente de 
oscuridad. Incluso si el dispositivo está situado en un recinto en completa oscuridad, se 
puede observar una señal en la salida del detector. Esta señal es el resultado de las cargas 
creadas en el chip de silicio, debidas a la agitación térmica que se produce en el substrato. 
Estas cargas de origen térmico, al igual que las cargas debidas a los fotones, están 
obviamente relacionadas con el tiempo de integración. A temperatura ambiente una CCD 
en oscuridad, se saturaría a los pocos segundos de integración, mientras que a una 
temperatura de unos -100° C la corriente de oscuridad es prácticamente despreciable. Es 
decir, bajando la temperatura del detector podemos conseguir, que la corriente de 
oscuridad no cree un ruido significativo en la imagen. Sin embargo la variación de un pixel 
a otro, en la generación de estas cargas térmicas, si es un factor a tener en cuenta. Es 
posible eliminar esta no uniformidad sustrayendo de la imagen original una exposición 
obtenida bajo idénticas condiciones (misma temperatura, mismo tiempo de exposición) 
pero en oscuridad. A esta exposición se la llama mapa de oscuridad.
La sustracción del mapa de oscuridad, es una operación que habrá que realizar 
sistemáticamente, cuando no sea posible bajar lo suficiente la temperatura de la CCD para 
que la producción de carga térmica sea despreciable durante la exposición. Por otra parte a 
muy bajas temperaturas la sensibilidad espectral de la CCD cambia, debido a que a muy 
bajas temperaturas las características del silicio se modifican, produciéndose un corrimiento 
hacia el azul, en la parte del infrarrojo de la curva de respuesta espectral (normalmente de 
2,5 Á/°C). Por esta razón, las CCD’s en la práctica nunca se enfrían por debajo de -120 ° C.
En las imágenes obtenidas durante nuestra campaña de observación, no fue 
necesario realizar este mapa de oscuridad, puesto que la temperatura de la CCD se 
mantuvo constante durante todo el periodo a unos -110, -111 °C. En el Anexo A, se 
pueden observar las cabeceras de las imágenes, en las que aparece este parámetro.
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E fic ien cia  cuántica
Ya comentamos en el capítulo 3, que una de las ventajas de las CCD’s era su gran 
eficiencia cuántica (QE), sobre todo si la comparamos con la de otros detectores. La 
eficiencia cuántica se define como la relación entre el promedio del n° de fotones 
detectados por pixel y por segundo, respecto del promedio de fotones incidentes por pixel 
y segundo.
En la tabla 4.1 se pueden ver las eficiencias de los detectores disponibles en el 
Observatorio de Calar Alto, entre ellos el TEK #6 utilizado en nuestras observaciones, cuya 
eficiencia varia en el rango del 30% al 70%. y en la Fig 4.1 tenemos la representación de las 
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Fig 4.1 Curvas de eficiencia de los detectores CCD del CAHA.
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3.5 Prime Focus 12 TEK#7 24 1024 x 1024 11 2 4.8 2.1 65553 22 53 66 78 82 67 36 66
3.5 Prime Focus 12 LOR#l li 15 2048 x 2048 2 4.35 1.7 50000 55 85 80 60 10 some bad columns
3.5 MOSCA SITe#ld 24 2048 x 2048 2 2.6 2.3 65553 70 88 89 77 97
3.5 MOSCA LO R#lli 15 2048 x 2048 2 4.35 1.7 50000 55 85 80 60 10 some bad columns
3.5TW IN 9 SITe#6a 15 y 800 x 2000 20 4.5 1.35 65553 63 72 50 696
3.5TW IN 10 SITe#4d 15 800 x 2000 20 3.05 1.5 40000 86 87 60 888
2.2 CAFOS/Coude 15 SITe#ld 24 2048 x 2048 2 2.6 2.3 65553 70 88 89 77 97
2.2 CAFOS/Coude 15 TEK#13 24 y 1024 x 1024 14 2 3.0 1.5 60000 534
2.2 CAFOS/Coude 15 LOR#8o 15 2048 x 2048 2 5.0 1.45 60000 361 many bad columns!
2.2 FOCES 15 TEK# 13 24 y 1024 x 1024 14 2 3.0 1.5 60000 534
2.2 FOCES 15 LOR#8o 15 2048 x 2048 2 5.0 1.45 60000 361 many bad columns!
1.2 RC 5 TEK#6 24 1024 x 1024 13 20 1.5 4.3 45000 40 60 58 67 72 58 31 277
Ulrich Thiele (thiele@caha.es)
Tabla 4.1 Detectores CCD del Observatorio de Calar Alto
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No todos los fotones incidentes provocan la aparición de un electrón excitado y 
por tanto la eficiencia cuántica siempre es menor que 1 (salvo que iluminemos la CCD con 
una radiación muy energética, X o y por ejemplo). Tal como vemos en la Tabla 4.1, en el 
caso de las CCD de Calar Alto los rangos en las eficiencias van aproximadamente desde el 
40% al 80%, lo que no es una mala relación si se compara con la eficiencia cuántica de 
otros detectores.
Por otra parte, una CCD de alta calidad no sólo debe tener una alta eficiencia 
cuántica, sino que ésta debe ser uniforme a lo largo de toda su superficie sensible. 
Cualquier variación en la eficiencia, producirá un ruido debido a los cambios locales en la 
ganancia, que deberá ser tenido en cuenta. A pesar de los esfuerzos en la fabricación, la 
sensibilidad nunca va a ser lo suficientemente uniforme, puesto que además deberemos 
añadirle, como vamos a ir viendo en éste capítulo, otros efectos no intrínsecos que 
provocan variaciones locales en la sensibilidad del detector.
Hay una variación local en la eficiencia cuántica con un origen muy sutil, que se 
conoce como “hysteresis phenomenom”. Este fenómeno se produce, cuando iluminamos 
fuertemente la CCD con una imagen con un gran contraste y después realizamos una 
exposición larga de un objeto débil. La imagen del objeto débil presenta restos de la parte 
brillante de la imagen previamente observada. Esta imagen fantasma indica que la eficiencia 
cuántica es mayor en las zonas que fueron previa y fuertemente expuestas. Este efecto 
puede durar varias horas, incluso varios días si se mantienen la CCD a temperaturas frías.
Por otra parte, aunque el fotón provoque la aparición de un fotoelectrón, éste no 
tiene por que ser necesariamente medido por el detector. Hay muchas razones que 
provocan que el fotoelectrón no sea medido : por ejemplo, el fotoelectrón puede perderse 
durante la transferencia de la carga o puede perderse entre las fluctuaciones de la señal que 
se generan al nivel de la salida.
Eficiencia en la transferencia de carga.
Durante las transferencias de un registro a otro de la CCD, un cierto número de 
cargas se queda atrás, sin volcarse en el siguiente registro. Estas cargas pueden ser 
recombinadas en el substrato de la CCD, o pueden ser recuperadas en la siguiente 
transferencia con el siguiente paquete. Este problema se conoce con el nombre de 
ineficiencia en la transferencia. Este fenómeno se puede cuantificar de la siguiente forma.
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Si N0 es el número de cargas en una entrada y N t es el número de cargas en la siguiente 
entrada después de la transferencia, la Eficiencia en la Transferencia de Carga (CTE) se 
define como:
N „ -N .CTE = 1 -
N„
Sólo se puede trabajar con CCD’s que aseguren una inefidencia en la transferencia 
que sea prácticamente insignificante, ya que por ejemplo si las cargas que se dejan en cada 
entrada después de cada transferencia son el 1% del total, un paquete que inicialmente 
contuviera 100 electrones después de 100 transferendas contendrá :
100 e' X (0,99)lo° = 37 electrones 
En las actuales y grandes CCD’s un paquete debe ser movido una media de ¡500 
veces!. Por tanto, éste es un problema que tiene que ser tenido en cuenta en la fabricación 
de las CCD’s actuales. Afortunadamente, en la actualidad las CCD’s se consiguen con una 
efidencia de aproximadamente 1-10 5.
También hay que tener en cuenta, que además este fenómeno depende de la 
temperatura. A temperaturas inferiores a -100° C la movilidad de las cargas decrece, 
bloqueándose las operaciones de la CCD.
Una fracción de las cargas también se puede quedar sin volcar si los cambios en los 
voltajes son tan rápidos, que no permiten que toda la carga tenga tiempo de volcarse de un 
pozo de potencial al siguiente. En la actualidad la mayoría de los dispositivos permiten 
hacer más lento el proceso de lectura de la CCD, con lo que se consigue que este tipo de 
problema sea insignificante.
La eficiencia en la transferencia también disminuye, cuando el paquete contienen 
un número pequeño de cargas (menos de 100 electrones). Este problema se produce por 
impurezas químicas en el silicio o por malas condiciones de la superficie, que provocan que 
las cargas se queden atrapadas y la consecuencia es que se limita la linealidad de la CCD 
cuando la iluminación es débil. Hay una forma de eliminar este problema del umbral 
generado con las cargas que quedan atrapadas, que consiste en iluminar la CCD de forma 
suave y uniforme justo antes de realizar una exposición (“preflash”). Esta operación satura 
el nivel del umbral y facilita la transferencia cuando la exposición real termina. El 
“preflash” suele ser a menudo utilizado en astronomía cuando las exposiciones tienen un
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nivel de carga muy pequeño. La desventaja es que añade un ruido suplementario a la 
imagen (ruido de fotones del flash), que deberá ser tenido en cuenta y corregido.
Fuentes de Ruido
El ruido es una variación aleatoria en la señal, registrada sobre un valor medio; 
variación que puede producirse en el tiempo o en el espacio. Estas fluctuaciones 
obviamente limitan la capacidad de detección de la CCD. Es importante conocer los 
fenómenos que pueden originar ruido, para poder ser capaces de disminuir sus efectos. 
Veamos cuales so n :
0 Cuando la CCD es utilizada a temperatura ambiente y su tiempo de integración es 
mayor que unos 100 milisegundos, el ruido que predomina es el causado por la corriente de 
oscuridad. Es importante no confundir entre una señal térmica y el ruido térmico. Veamos 
la diferencia: una exposición larga con una CCD enfriada moderadamente producirá un 
cierto nivel de corriente de oscuridad. Manteniendo la temperatura de la CCD constante y 
tomando un gran número de exposiciones con idéntico tiempo es posible determinar un 
nivel térmico medio. Este nivel térmico medio o señal térmica es un offset que 
simplemente está añadido a la señal útil. Este offset no será un problema, si su amplitud es 
pequeña en comparación con el rango dinámico del detector, porque puede ser evitado 
durante el procesado, sencillamente sustrayéndolo (teniendo en cuenta que el valor de la 
señal puede ser diferente de un pixel a otro) de la imagen inicial. Un caso extremo podría 
ocurrir, cuando el detector está tan saturado por la corriente de oscuridad que es imposible 
adquirir una señal útil. El ruido térmico sin embargo, es un problema más crítico: Si 
realizamos una exposición individual de oscuridad y comparamos el valor de esta 
exposición con un valor medio determinado con un gran número de exposiciones 
idénticas, veremos que existe una leve diferencia entre ambas. Esta diferencia es el ruido 
térmico y es la componente aleatoria de la señal. Esta imprecisión sobre el valor real de la 
señal, en una exposición individual, también reduce lógicamente la capacidad de detección 
del sensor.
Las leyes estadísticas nos permiten cuantificar el valor del ruido térmico. Este ruido 
depende del nivel medio de corriente de oscuridad, y por tanto de la temperatura y del
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tiempo de integración. Si N t es el número de cargas térmicas creadas, la desviación 
estándar en número de electrones en la señal registrada es :
<*„=V ñ 7
Con una corriente de oscuridad de 105 electrones, el ruido térmico seria de unos 300 
electrones.
0 Un ruido independiente de la CCD, es el ruido debido a los fotones que llegan a la 
CCD. Este ruido está originado por la naturaleza corpuscular de los fotones (la llegada de 
los fotones sigue una distribución de Poisson). El valor de este ruido es igual a la raíz 
cuadrada del promedio del número de electrones que son recogidos durante el tiempo de 
integración, independientemente de su origen, es decir la señal ruido es :
^ = V ñ T = V n p Q E
donde Ns es el número de electrones registrados, Np es el número de electrones incidente 
y Q E es la eficiencia cuántica del detector.
0 Por otra parte, al moverse los paquetes con las cargas de un registro a otro a lo 
largo de la CCD, se produce el fenómeno de ineficiencia en la transferencia ya comentado 
antes, debido al cual una fracción de la carga se queda sin volcar a la siguiente entrada. La 
transferencia varía de forma aleatoria dependiendo de la cantidad de carga transportada 
(Ns), el número de transferencias que se realicen (n) y la ineficiencia en la transferencia (e). 
Si suponemos que cada transferencia es independiente, el ruido es :
Ge =-y/ 2 £ n N s
teniendo en cuenta que Ns representa la suma de las cargas producidas por efecto 
fotoeléctrico, pero también por efecto térmico. Por ejemplo si tenemos una carga por 
paquete de 105, un ineficiencia de transferencia de 10~5 y 300 transferencias, el ruido será de 
25 electrones.
Una vez tenidos en cuenta todos los ruidos elementales (ruido térmico, ruido de 
transferencia y señal-ruido) que intervienen en el proceso, el ruido total se obtendría 
calculando la raíz cuadrada del cuadrado de todos estos ruidos elementales, es decir :
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o t = J o J + a J + o J
En ausencia de señal luminosa, el ruido predominante es el producido por la 
corriente de oscuridad. Por ejemplo si el número de cargas térmicas creadas es N t = 75000, 
el número de cargas totales recogidas por efecto fotoeléctrico es 105, el número de 
transferencias realizadas es n=300 y la ineficiencia en la transferencia es £=10-5, 
tendríamos:
Ruido térmico
o , = 7Ñ7 = -s/75000 = 274 electrones
Ruido de transferencia
Ge = tJ 2 £ n N g = -^21xl0_5x300x(75000 +105) = 32 electrones
Señal ruido
a , = a/ÑT = V75000 + 105 = 418
Ruido total
a , = J o J + g J + g J  = V2742 + 322 +4182 = 500 electrones
0 Se llama ruido de lectura (RON), al ruido medido cuando la señal térmica es 
prácticamente cero y la CCD está en oscuridad. Este ruido de lectura incluye no sólo el 
ruido intrínseco de la CCD sino también el ruido de la electrónica asociada, y afecta a todas 
las imágenes que se obtengan. Cuando la CCD esta a unos -100 °C, la corriente de 
oscuridad se hace insignificante y el ruido total en oscuridad es más o menos de unas pocas 
docenas de electrones. Es bastante normal trabajar con CCD’s en las que el ruido de 
lectura es del orden de 10 e- en el foco del telescopio. Los fabricantes de las CCD’s dan un 
valor de este RON, pero para un único pixel. Como las imágenes estelares pueden contener 
docenas de píxeles, el RON por estrella será en ese caso mucho mayor.
El la CCD TEK #6 utilizada, el ruido de lectura, que se obtiene de los datos de la 
tabla 4.1 es de unos 6,5 e- por pixel.
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Debido a todas estas fuentes de mido vamos a tener un sesgo aditivo en las 
imágenes que va a ser necesario corregir, puesto que tenemos señales parásitas de diferente 
origen, que se mezclan con la señal útil.
Rayos Cósmicos
Los rayos cósmicos son partículas muy energéticas que cuando interaccionan con el 
silicio, producen una gran canddad de cargas eléctricas. Normalmente sólo el pixel más 
cercano al impacto se ve afectado. Algunas veces el rayo cósmico no llega aislado y se 
producen 5 ó 6 impactos que se detectan en la imagen. También puede ocurrir que el rayo 
cósmico no llegue perpendicular a la CCD, produciendo en la imagen una estela 
característica.
El histograma de energías de una rayo cósmico presenta un perfil muy 
pronunciado, que es muy fácil de diferenciar del perfil de una estrella, puesto que el 
impacto en la CCD produce una señal de miles de electrones concentrados en uno o dos 
píxeles. En las figuras 4.3 y 4.4 se han representado las diferencias entre el perfil de 
contomo, el perfil radial y un mapa 3-dimensional que presenta una estrella, y los que 
presenta un rayo cósmico. El la figura 4.2 se ha representado el perfil de contomo y en 3 
dimensiones de un rayo cósmico que no ha incidido perpendicularmente en la superficie de 
la CCD. Estos contornos has sido obtenidos utilizando el comando de IRAF imexamine 
aplicado a la imagen de la figura 4.5.
La frecuencia con la que los rayos cósmicos pueden golpear la CCD es de uno ó 
dos rayos por cm2 y por minuto. Esta frecuencia aumenta cuando aumentamos la altura del 
observatorio y es inferior en latitudes geográficas menores de unos 20°. Por otro lado las 
CCD’s con un substrato de silicio más grueso, se ven más afectadas por este bombardeo de 
rayos cósmicos ya que las posibilidades de interacción son mayores. En el siguiente 
apartado veremos que disponemos de un comando de IRAF denominado cosmicrays que 
permite eliminar los rayos cósmicos que aparecen en una imagen.
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7039164bl: Surface plot of [308:320.779:799] 
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Fig 4.2 Perfil de contomo y mapa 3-dimensional de un rayo cósmico, que no ha 
incidido perpendicularmente en la CCD.
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Fig 4.3 Perfil de contorno, mapa 3-dimensional y perfil radial de una estrella.
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Fig 4.4 Perfil de contorno, mapa 3-dimensional y perfil radial de un rayo cósmico.
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Fig 4.5 Imagen del cúmulo NGC 7039. Sobre esta imagen se ha aplicado el comando 
imex para obtener los perfiles de las figuras 4.3 (estrella C), figura 4.4 (rayo cósmico A), 
figura 4.2 (rayo cósmico B) y figura 4.6 (estrella saturada D).
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Saturación
Otro efecto a tener en cuenta en las imágenes CCD es el efecto de la saturación. 
Cada pozo de potencial sólo puede contener un determinado número de electrones antes 
de que se llene. Este número nos va a fijar el nivel de saturación, que generalmente ocurre 
con un valor del orden de unos 105 electrones, lo que nos da un rango dinámico cercano a 
105. Además, cuando un pixel se ve afectado por una iluminación excesiva, las cargas que 
se van acumulando en ese pixel, pueden ser tan numerosas que pueden pasar a los píxeles 
adyacentes. Un pixel saturado produce una difusión de la carga que genera en la imagen un 
halo similar al que rodea a una estrella brillante en una placa fotográfica. Ver figuras 4.5 y 
4.6. También puede ocurrir que esta carga acumulada sea tan grande, que el contenido del 
pixel no pueda ser totalmente vaciado en una sola transferencia de carga. Esto produce una 
estela que comienza en el pixel saturado y continua en la dirección de las filas de 
transferencia de carga. A este efecto se le conoce con el nombre de blooming. Esta fuerte 
iluminación puede hacer que la carga permanezca en la CCD sin desaparecer, hasta que no 
se hayan producido sucesivas lecturas, por esto es importante no saturar la CCD entre cada 
exposición. Antes de que un pixel llegue a estar saturado, pueden aparecer efectos de no 
linealidad, produciéndose un empeoramiento en la eficiencia cuántica. Por eso los valores 
más realistas de rango dinámico de una CCD sólo son del orden de 104 e.
En la tabla 4.1, podemos ver que el valor a partir del cual pueden aparecer efectos 
de no linealidad para la CCD utilizada, es de 45000.
NOAO/IRAF V2.10EXP0RT susogdeneb Wed 19:42:04 03-Dec-97 
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Fig 4.6 Perfil radial y mapa 3-dimensional de una estrella saturada. 
D efecto s  C osm éticos
Se llama defecto cosmético a cualquier defecto local que afecta a la calidad de la 
superficie del detector. Es común encontrar píxeles aislados con una mayor corriente de 
oscuridad que sus vecinos (pixel caliente), o píxeles completamente insensibles (pixel 
muerto) y algunas veces se puede encontrar una columna muerta que está totalmente 
defectuosa, en la que no se produce ninguna lectura de la carga. Estos defectos que son 
visibles con una simple inspección de las imágenes en crudo, tienen que ser eliminados 
antes de realizar ningún procesado o reducción de la imagen. Y aunque los píxeles sean 
lineales en su respuesta de forma individual, algunos píxeles son más sensibles que otros. 
Esta respuesta espacial no uniforme es debida a imperfecciones en el fabricado, variaciones 
geométricas entre los píxeles (esto incluye granos de polvo, gotas de agua, o cualquier otro 
objeto que proyecte una sombra en la superficie fotosensible), inhomogeneidades en el 
material (típicamente producidas en el proceso de recubrimiento del semiconductor), y 
tensiones mecánicas ( posiblemente inducidas en el proceso de estrechamiento). A pesar 
de los progresos en las técnicas de producción de las CCD’s es muy difícil encontrar una 
CCD sin defectos. Afortunadamente mediante las técnicas de procesado de las imágenes 
(correcciones cosméticas o de flat-field) vamos a poder disminuir los efectos de estos 
defectos.
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4.2.2 Correcciones realizadas
Ya hemos visto que para obtener unos resultados científicos precisos de las 
imágenes CCD, es necesario realizar un proceso complejo de reducción y de calibración 
que elimine o reduzca todos esos efectos perniciosos. Veamos las correcciones que hemos 
realizado en nuestras imágenes.
Correcciones de ruido
Debido a todas las fuentes de ruido que hemos analizado en el apartado anterior, 
vamos a tener en todas nuestras imágenes un sesgo aditivo que va a ser necesario corregir, 
puesto que tenemos señales parásitas que se mezclan con la señal útil. Las más importante 
ya hemos dicho que es la debida a la corriente de oscuridad. Y aunque las cargas de origen 
térmico hayan sido prácticamente eliminadas, con un enfriamiento intenso de la CCD, 
sigue existiendo este otro nivel debido al ruido de origen intrínseco producido por la 
electrónica y que se superpone a la imagen. Para calcular este valor y prevenir esta 
situación, al dispositivo se le aplica, antes del proceso de lectura, un offset eléctrico 
añadiendo a cada pixel una carga constante. A este offset se le llama “bias” y puede ser 
determinado con una exposición muy corta (idealmente de 0 segundos). Este bias debe ser 
sustraído de cada exposición en el proceso de reducción.
El valor que aparece del bias para la CCD TEK#6 en la tabla 4.1 es de 277, valor 
que hay que recalcular en cada campaña de observación puesto que se advierte que este 
valor puede ser variable.
Durante el periodo de observación, (noches 15,16,17,18,19 y 20 de Jumo de 1994), 
se realizaron un total de 14 observaciones bias con una exposición de 0 segundos, tomadas 
normalmente antes de iniciar y después de terminar las observaciones de cada noche. El 
comando im stat de IRAF (ver Anexo A) permite calcular estadísticas de los píxeles de la 
imagen. Aplicando este comando a las 14 imágenes y a la región entre los píxeles 
x=[10 :1000] e y=[10 :1000], para evitar los bordes de las imágenes, se obtuvieron los 
siguientes resultados:
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ID imagen mean stddev min max
2449519 biasl 270,00 2,55 262 1537
9519 bias2 268,30 1,84 261 586
9519 bias3 268,30 1,94 261 818
9520 bias4 267,80 1,88 260 748
9520 bias 5 267,80 2,61 260 1686
9520 biasó 267,70 1,97 260 955
9521 bias7 284,40 1,64 277 820
9522 bias8 268,50 1,87 260 604
9522 bias9 272,70 1,77 264 538
9522 bias 10 283,80 2,14 276 1092
9523 biasl 1 283,30 3,29 276 2795
9523 bias 12 273,60 2,46 265 965
9524 bias 13 275,60 2,14 266 1145
9524 bias 14 283,70 1,92 277 1310
Tabla 4.2 Estadísticas de las imágenes bias.
Como se puede observar en la Tabla 4.2, en las dos primeras noches (JD’s 9519 y 
9520) las imágenes bias tienen un valor medio ligeramente inferior a las cuatro últimas 
(JD’s 9521, 9522, 9523 y 9524). Para obtener la imagen final que debemos sustraer del resto 
de las imágenes, se opto por realizar una imagen bias-1 promedio de las imágenes biasl 
hasta biasó utilizada para sustraer de las imágenes de las dos primeras noches y una imagen 
bias-2 promedio de las imágenes bias7 hasta bias 14, utilizada para sustraer de las cuatro 
últimas noches. En los promedios se eliminaron las imágenes biasl, bias5, bias7, biaslO y 
biasl 1 por presentar unas desviaciones y unos valores máximos muy altos. El comando 
IRAF que permite promediar y combinar imágenes individuales se llama combine. Después 
de realizar este proceso, volvemos a calcular estadísticas obteniendo el resultado mostrado 
en la tabla 4.3.
imagen mean stddev min max
bias-1 268,00 1,02 262 273
bias-2 274,80 0,88 269 284
Tabla 4.3 Estadísticas de las imágenes bias promediadas.
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En estas imágenes bias (al igual que en las imágenes dark que utilÍ2aríamos para 
sustraer la señal térmica en el caso de que fuera necesario), las variaciones entre los pixeles 
se deben únicamente al ruido. Como lo que pretendemos corregir, son gradientes a lo largo 
del todo el chip, podemos realizar un proceso de suavizado de estas imágenes con el fin de 
obtener una mejor señal-ruido. Este proceso se aplicó a las imágenes bias-1 y bias-2, 
tomando ventanas de dimensiones x, y, en las que el pixel central se sustituye por la media 
de todos los píxeles de la ventana. El comando IRAF que realiza este proceso se llama 
median. En nuestro caso se seleccionaron ventanas de tamaños x e y igual a 9 píxeles. Las 
estadísticas con las imágenes obtenidas se pueden ver en la tabla 4.4. Estas dos imágenes 
bias-1 m y bias-2m fueron las definitivas que se utilizaron para realizar la sustracción del 
bias al resto de las imágenes de la campaña.
Imagen mean stddev min max
bias-1m 268 0,54 266 269
bias-2m 274 0,53 273 276
Tabla 4.4 Estadísticas de las imágenes bias promediadas y suavizadas.
En la figura 4.7 se muestra la imagen bias-2m obtenida mediante este proceso entre 
los píxeles [1 :1024, 1 :1024], y una ampliación de la región central entre los píxeles 
[270 :770, 290 :790]. En la figura 4.8 se puede ver un gráfico con la representación, del 
valor de los pixeles para la columna 500 y para la fila 400. Estos gráficos están obtenidos 
con los comandos pcol y prow de IRAF.
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Fig. 4.7 Imagen bias-2m, combinada y suavizada. Imagen total e imagen central 
ampliada.
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Figura 4.8 Representación en la imagen bias-2m, de la columna 500 y de la fila 400 .
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Por otra parte, ya se comentó que según los datos de la tabla 4.1 el ruido de lectura 
RON es de 1,5 ADU’s (Analogue-to-Digital Unit, equivalente al número de cuentas por 
pixel). Si queremos obtener el valor en e- por pixel debemos multiplicar por un factor de 
conversión que nos indica el número de e- por ADU. El valor del factor de conversión es 
de 4,3 e- por ADU, lo que nos da un RON de 6,5 e- por pixel. Este valor se puede 
recalcular utilizando la desviación estándar de las imágenes bias. El promedio en las 
imágenes seleccionadas de la tabla 4.2 nos de un valor de 1,97 ADU’s equivalente a 8,5 e- 
por pixel, valor algo mayor que el dado en la tabla 4.1.
Correcciones de flat-field
Cuando iluminamos de forma uniforme el detector, podemos observar en la 
imagen resultante, que la sensibilidad relativa de los píxeles que forman el mosaico no es 
constante. Es decir los píxeles adyacentes pueden reaccionar de forma diferente, a pesar de 
que el flujo incidente sea el mismo, provocando que la imagen presente un ruido espacial. 
Estas variaciones locales se deben principalmente a problemas en el fabricado de la CCD. 
Las características físicas del silicio pueden cambiar, en función de la parte del chip que 
estemos considerando. En el caso de una CCD con un substrato muy fino, el flujo medido 
está fuertemente relacionado con el espesor del substrato, y este parámetro es muy difícil 
de controlar durante el proceso de fabricado. Las variaciones en la sensibilidad pueden 
alcanzar el 1 o 2% sobre todo el mosaico. Variaciones que están muy lejos de ser 
insignificantes, sobre todo si observamos objetos extremadamente débiles. A todo esto hay 
que añadir otras causas que provocan variaciones en la sensibilidad y que son extemas a la 
no uniformidad del chip, como el polvo o la suciedad en la cámara o en los filtros. En las 
figuras 4.9 y 4.10 se puede observar la diferencia entre la misma imagen de flat-field antes y 
después de eliminar estos agentes extemos al chip.
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Fig 4.9 Flatfield con defectos producidos por gotas de agua, polvo y otras 
partículas.
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Fig. 4.10 Flatfield de la Fig. 4.9 con la superficie del chip limpia. Los defectos 
cosméticos no producidos por suciedad en el chip, no han desaparecido.
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Con las correcciones de flat-field intentaremos eliminar todos aquellos defectos de 
no-uniformidad en el chip, producidos por variaciones en la sensibilidad entre los píxeles, 
que añaden a la imagen un sesgo multiplicativo. Las correcciones se realizarán, dividiendo 
todas las imágenes obtenidas (después de haberles restado el bias aditivo), por otra imagen 
que deberemos obtener con una iluminación brillante y uniforme (flat-field) que compense 
de este sesgo multiplicativo.
Es absolutamente esencial que esta imagen uniforme sea obtenida bajo condiciones 
idénticas a las de la imagen que queremos procesar, es decir, la misma CCD, el mismo 
telescopio y el mismo filtro, etc,.
Uno de los métodos de obtener estos flat-fields es observando el fondo del cielo al 
anochecer. El cielo es entonces lo bastante brillante como para dar una imagen densa, 
incluso con tiempos de exposición inferiores a 30 segundos. Con estas condiciones el ruido 
térmico es insignificante y la señal del cielo apaga la de las estrellas. El problema de este 
método es que disponemos, para realizar los flat-fields, de un periodo de tiempo muy 
corto, una media hora. Si no ha oscurecido lo suficiente podríamos saturar la CCD, y si ha 
oscurecido demasiado podrían aparecer estrellas en las exposiciones. Además las 
condiciones atmosféricas durante ese breve periodo de tiempo deben ser favorables (sin 
lluvia, nieve, alta humedad, etc...). Como precaución añadida es recomendable realizar estos 
flat-fields al anochecer y también al amanecer.
El otro método es obtener los flat-fields apuntando el telescopio hacia una pantalla, 
que esté iluminada mediante lámparas incandescentes que distribuyan la luz de forma 
uniforme y situada unos dos o tres metros enfrente del tubo. Normalmente se utiliza el 
interior de la cúpula como pantalla. Las lámparas deben estar equipadas con filtros que 
permitan obtener un color próximo al del fondo del cielo.
En cualquier caso el proceso de obtención y corrección de flat-field no es un 
proceso trivial y dependerá del tipo de observaciones astronómicas que vayamos a realizar :
=> Si las observaciones se van a realizar con varios filtros, tendremos que realizar 
flat-fields con los diferentes filtros, puesto que las no uniformidades en las imágenes son 
fuertemente dependientes del color y debemos por tanto obtener fíats con los mismos 
filtros que en las exposiciones científicas.
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=> Si en las imágenes fíat, queremos tener una buena señal ruido, tendremos que 
obtener para cada filtro varias imágenes y obtener una imagen promedio de todas estas 
exposiciones individuales.
=> La respuesta entre varios píxeles puede mostrar también efectos diferentes de 
no-linealidad. Flat-fields obtenidos con diferentes niveles de iluminación pueden no ser 
consistentes entre ellos, y por tanto los flat-fields deben ser tomados con niveles de 
irradiación comparables a los de las exposiciones científicas. Si éstas van a ser realizadas 
con diferentes tiempos de exposición, deberemos realizar exposiciones fíat también con 
diferentes tiempos.
=> Otro problema relacionado con los fíats y que debemos analizar 
cuidadosamente, es el debido a los errores que produce el tiempo de apertura y cerrado del 
obturador (shutter-timing error) Stetson 1989, puesto que puede afectar enormemente a la 
precisión de la fotometría estelar con CCD. Desde que el control del instrumento le manda 
la orden de abrirse al obturador, hasta que se abre por completo, y desde que el obturador 
recibe la orden de cerrarse hasta que se cierra por completo, puede existir un retraso del 
orden de milisegundos que produce una diferencia d entre el tiempo nominal y el tiempo 
real de exposición. La forma en la que d varia depende de las características del obturador. 
Y esta diferencia puede afectar a las medidas fotométricas de dos formas, una directa 
puesto que esta diferencia entre el tiempo nominal y el tiempo real de exposición puede 
convertirse en altamente significativa si se están observando estrellas brillantes que 
requieren tiempos de exposición de pocos segundos (afortunadamente es insignificante 
cuando los tiempos de exposición son lo suficientemente largos), y una indirecta, vía el 
proceso de corrección de flat-field porque se mezcla el efecto del obturador con el del 
verdadero patrón del fíat. Este efecto indirecto aparecerá en todas las imágenes, 
independientemente de su tiempo de exposición, si el tiempo de exposición de los flat- 
fields fue corto.
El factor de corrección de este efecto del obturador se pueden determinar 
realizando flat-fields con secuencias de diferentes tiempos de integración de uno a diez 
segundos. Por ejemplo, si se define como R la relación entre el brillo medio de 10 
exposiciones de 1 segundo respecto al brillo medio de una exposición de 10 segundos, se 
tiene:
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10 + 5  1 0 - /?
Por tanto si se define la magnitud instrumental de una estrella como :
( N \  
m= A -  2,51og10| — I
donde A es una constante que indica el punto cero, y N es el número total de ADU, el 
efecto de tomar el valor nominal (erróneo) del tiempo de exposición, en lugar del real se 
puede evaluar mediante:
Ara = m -  m — -2 ,5  log 10
Pero este efecto del obturador, también produce que los píxeles se cubran y 
descubran de forma progresiva, por tanto para el mismo tiempo nominal de exposición, las 
estrellas que aparecen en el centro de la imagen tienen una exposición mayor que las de las 
esquinas. Para corregir este efecto tendremos que realizar un mapa en dos dimensiones 
mediante una función que corresponde a la diferencia entre el tiempo real y el nominal. 
Entonces cada pixel habrá sido expuesto durante el tiempo nominal más 5(x,y). Este mapa 
también se puede obtener comparando varias imágenes igualmente iluminadas pero con 
diferentes tiempos. Si tomamos un conjunto de n flat-fields fi(x,y) con tiempos de 
exposición nominal ti y otro flat-field F(x,y) con tiempo nominal de exposición T, se tiene 
(D.Galadí-Enriquez et al. 1995):
Defiendo la relación:
R(x,y)  = 1=1
F(x,y)
Podemos obtener el mapa como :
n
R(xiy ) T - ^ t ¡
S(x,y)  = i=in - R ( x , y )
En la figura 4.11 podemos ver un mapa que muestra estas diferencias entre el 
tiempo nominal y el tiempo real para el obturador del chip TEK#6 del observatorio de 
Calar Alto.




Fig. 4.11 Mapa con los efectos del tiempo de apertura y cerrado del obturador para 
el caso del chip TEK #6 de Calar Alto. Los contornos están dibujados con un paso 
de 0,005s. ((D.Galadí-Enriquez et al. 1995)
Por otra parte, para realizar correcciones en las variaciones de la sensibilidad 
producidas por píxeles que sean completamente insensibles o por columnas muertas que 
sean totalmente defectuosas , es decir en las que no se produce ninguna lectura de la carga, 
es itecesario eliminar estas zonas antes de realizar ningún procesado o reducción de la 
irna£en- También podemos eliminar los bordes de la imagen en los que no hay 
infcttnación. Para ello existen varios comandos de IRAF que podemos utilizar: por 
ejemplo» el comando fixpix dado un conjunto de píxeles defectuosos permite realizar en 
ello» una interpolación lineal utilizando los valores de los píxeles vecinos. El comando 
epi<, permite sustituir por una constante el valor de un pixel. El comando imedit permite 
exaninat y modificar de forma interactiva los píxeles de una imagen. El comando imcopy 
permite hacer copias de las imágenes o de partes de las imágenes. Ver Anexo A, para una 
ma/or información.
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Una vez analizadas algunas de las precauciones necesarias a la hora de realizar 1&S 
correcciones cosméticas, veamos que correcciones se aplicaron a las imágenes del presente 
trabajo. Se realizaron imágenes flat-field los días JD ’s 9519, 9520, 9522 y 9524. Los flat- 
field se obtuvieron apuntando a la cúpula, iluminando ésta mediante lámparas 
incandescentes que distribuían la luz de forma uniforme. Con el fin de mejorar la señ^l- 
ruido, se realizaron 2 ó 3 imágenes en cada filtro y cada noche, para poder promediarlas. 
Los criterios para establecer los tiempos de exposición fueron los siguientes :
- Diferentes tiempos de exposición para obtener valores de irradiación comparables a le>s 
esperados en las imágenes científicas. Los diferentes valores en la irradiación también §e 
obtuvieron modificando la intensidad de las lámparas.
- Tiempos de exposición mayores a 5 segundos para evitar al máximo los efectos del 
“sutther timing error”.
En la tabla 4.5 aparecen con detalle los tiempos de exposición utilizados, en cada 
filtro donde : y, b, v, u son los filtros y, b, v, u de Strómgren; a es el filtro HP ancho y e el 
HP estrecho.
El primer paso que tenemos que realizar con todas las imágenes flat-field, 6S 
restarles el bias ya obtenido previamente. A todos los fíat de los JD ’s 9519 y 9520 les 
restamos el bias-1 m y a los de los JD ’s 9522 y 9524 les restamos el bias-2m. En nuestro 
caso no fue necesario obtener imágenes dark (mapa de oscuridad) porque la temperatura 
del detector se mantuvo constante durante todo el periodo a -110,-111 °C. En caso de qye 
fuera necesario sustraer la señal térmica, se deberían obtener imágenes dark con tiempos de 
integración de una hora, que también tendríamos que restar a los todos los fíat, teniendo (a 
precaución previa de escalarlas al mismo tiempo de exposición que las imágenes fíat. Este 
proceso se realizaría con el comando im arith que permite realizar operaciones aritméticas 
con las imágenes.











JD  9524  
filtro t (s)
y 5 y 6 y 6 y 6
y 8 y 12 y 9 y 9
y 10 y 24 y 18 y 18
b 10 b 6 b 6 b 6
b 16 b 12 b 12 b 12
b 20 b 24 b 24 b 24
V 5 V 6 V 6 v 6
v 8 v 12 V 9 V 9
v 16 V 18 V 12 V 12
u 10 u 9 u 9 u 9
u 16 u 16 u 16 u 30
u 30 u 38 u 38 u
a 5 a 6 a 6 a 6
a 10 a 12 a 12 a 12
a 20 a 24 a 24 a
e 5 e 6 e 6 e 6
e 10 e 12 e 8 e 9
e 20 e 24 e 12 e
Tabla 4.5 Tiempos de exposición utilizados en los Flat-fields.
Después de este proceso, para calcular imágenes flatfield con una buena 
señal-ruido, pasaríamos a promediar las exposiciones individuales y a excluir los píxeles que 
contienen señales de eventos producidos por rayos cósmicos. El comando que realiza el 
promedio excluyendo las señales producidas por rayos cósmicos es combine. Este 
comando se puede ejecutar utilizando diferentes algoritmos de promediado de las imágenes 
y debemos seleccionar el algoritmo más adecuado, antes de ejecutar el comando. Las 
posibilidades son :
sum - suma las imágenes 
average - promedia las imágenes dándoles un peso 
median - promedia las imágenes 
minreject - promedia descartando el pixel con el valor mínimo 
maxreject - promedia descartando el pixel con el valor máximo 
minmaxrej - descarta los pixeles con el valor mínimo y máximo
thresold - descarta los píxeles por encima y por debajo de un cierto umbral 
avsigclip - aplica un algoritmo repetitivo de recorte en función de la sigma
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El algoritmo que hemos empleado para combinar las imágenes flatfield ha sido el 
avsigclip, es decir que en el promedio se evitan los pixeles que se desvían respecto de la 
sigma del promedio El comando combine también tiene en cuenta a la hora de hacer el 
promedio, los diferentes tiempos de exposición de cada una de las imágenes individuales, 
autoescalando todas las imágenes al mismo tiempo de exposición, y tomando el tiempo 
individual de la cabecera de cada imagen. Como los flat-fields de diferentes días 
presentaban ligeras diferencias entre ellos, se optó por realizar por separado el promedio de 
los flat-fields de cada día.
Una vez que disponemos de estos flat-fields promediados, podemos calcular y 
analizar los promedios y sus desviaciones utilizando el comando imstat. Ver tabla-4.6. Una 
inspección de las estadísticas obtenidas es muy útil porque nos permite comprobar por 
ejemplo, si en el promedio se ha incluido el valor de algún pixel defectuoso ó si los valores 
de las desviaciones y de los valores mínimos y máximos son aceptables.
El siguiente paso que debemos realizar es normalizar los flat-fields a 1. Para ello 
basta con dividir cada imagen por el promedio obtenido al aplicarles el comando imstat. 
Por ejemplo para normalizar la imagen fll5y bastaría con realizar :
>imarith operando 1 op operando2 resultado 
>imarith £L15y /  12536 fll5yn
Una vez normalizadas todas las imágenes volvemos a calcular sus estadísticas. Los 
resultados obtenidos se muestran el la tabla 4.7.
108 4 Reducción de la fotometría
IMAGE NPIX MEAN STDDE MIN MAX
fl5y[10:1000,10:1000] 982081 12536. 456.6 5691. 13584.
fl5b[10:1000,10:1000] 982081 9374. 444.7 2961. 10359.
fl5v[10:1000,10:1000] 982081 14079. 766.8 3643. 15618.
fl5u[10:1000,10:1000] 982081 2760. 142.1 661. 3294.
fl5a[10:1000,10:1000] 982081 7024. 318.4 2315. 7784.
fl5e[10:1000,10:1000] 982081 7880. 499.7 2590. 8864.
fl6y[10:1000,10:1000] 982081 15491. 556.6 6921. 16920.
fl6b[10:1000,10:1000] 982081 9660. 470.0 3033. 10691.
fl6v[10:1000,10:1000] 982081 5898. 327.4 1510. 6542.
fl6u[l 0:1000,10:1000] 982081 2561. 131.5 619. 2915.
fl6a[10:1000,10:1000] 982081 5373. 256.0 1744. 6012.
fl6e[10:1000,10:1000] 982081 6905. 461.6 2262. 7810.
fl8y[10:1000,10:1000] 982081 14645. 516.5 6554. 16029.
fl8b[10:1000,10:1000] 982081 8054. 394.7 2467. 8922.
fl8v[l 0:1000,10:1000] 982081 8540. 469.8 2191. 9512.
fl8u[10:1000,10:1000] 982081 2298. 116.7 559. 2674.
fl8a[10:1000,10:1000] 982081 4872. 236.2 1584. 5654.
fl8e[10:1000,10:1000] 982081 5772. 381.9 1860. 6712.
f20y[10:1000,10:1000] 982081 20532. 744.1 9173. 22446.
f20b[10:1000,10:1000] 982081 11668. 573.5 3622. 12884.
f20v[10:1000,10:1000] 982081 11196. 616.3 2847. 12447.
f20u[10:1000,10:1000] 982081 2751. 146.2 652. 3460.
f20a[l 0:1000,10:1000] 982081 7351. 354.8 2401. 8255.
f20e[10:1000,10:1000] 982081 6681. 427.9 2199. 7708.
Tabla 4.6 Estadísticas de los flat-fields promediados para cada día.
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IMAGE NPIX MEAN STDDE MIN MAX
fl5yn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.036 0.454 1.084
fl5bn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.047 0.316 1.105
fl5vn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.054 0.259 1.109
fl5un[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.051 0.240 1.193
fl5an[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.045 0.330 1.108
fl5en[l 0:1000,10:1000] 982081 1. 0.063 0.329 1.125
fl6yn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.036 0.447 1.092
flóbn [10:1000,10:1000] 982081 1. 0.049 0.314 1.107
fl6vn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.056 0.256 1.109
flóun [10:1000,10:1000] 982081 0.9999 0.051 0.242 1.138
fl6an[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.048 0.324 1.119
fl6en[l 0:1000,10:1000] 982081 1. 0.067 0.328 1.131
fl8yn[l 0:1000,10:1000] 982081 1. 0.035 0.447 1.095
fl8bn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.049 0.306 1.108
fl8vn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.055 0.256 1.114
fl8un[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.051 0.243 1.164
fl8an[10:1000,10:1000] 982081 0.9999 0.048 0.325 1.161
fl8en[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.066 0.322 1.163
f20yn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.036 0.447 1.093
f20bn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.049 0.310 1.104
f20vn[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.055 0.254 1.112
£20un[10:1000,10:1000] 982081 0.9999 0.053 0.237 1.258
f20an[10:1000,10:1000] 982081 1. 0.048 0.327 1.123
f20en[10:1000,10:1000] 982081 0.9999 0.064 0.330 1.154
Tabla 4.7 Estadísticas de los flat-fields promediados y normalizados.
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Como se desprende de esta tabla, las variaciones en la sensibilidad a lo largo de 
todo el mosaico, dependen del filtro empleado. En el filtro y las variaciones se mantienen 
por debajo del 4%, en los filtros b, v, u y H0 ancho son el orden del 5% y en el filtro HP 
estrecho son superiores al 6%. En cualquier caso son variaciones muy altas, que están lejos 
de ser insignificantes.
En las figuras 4.12 y 4.13 podemos ver un ejemplo de una imagen flat-field 
obtenida después de todo este proceso. En la imagen se pueden apreciar los numerosos 
defectos que presenta el chip, es decir las diferencias en la respuesta de los píxeles. Aunque 
en las estadísticas no aparece ningún valor que indique que hay píxeles o columnas 
muertas, es conveniente realizar una inspección gráfica de las imágenes obtenidas, en 
aquellas zonas que pueden parecer conflictivas, teniendo en cuenta además las variaciones 
tan altas obtenidas en la sensibilidad. En nuestro caso, hemos incluido una serie de gráficas 
en la que se analiza lo que ocurre en algunas zonas, como las situadas en los píxeles 
denominados A, B, C y D de la figura 4.12, por los siguientes motivos : El pixel A, situado 
en la columna 483 y en la fila 489 del chip, es un pixel en el que no se aprecia ninguna 
inhomogeneidad significativa. Los píxeles B(358,869) y D(611,327) que podrían ser zonas 
muertas del detector. Y el pixel C(368,628) por estar situado en una zona en la que se 
aprecian ciertas inhomogeneidades.
Si aplicamos a estos cuatro píxeles los comandos prow y pcolum  se obtienen las 
gráficas que se muestran el las figuras 4.14 a 4.17. Analizando con detalle, por ejemplo la 
figura 4.14, podemos ver que efectivamente en la zona del pixel A no aparece ninguna 
inhomogeneidad significativa. Sin embargo se puede observar como a lo largo de toda la 
superficie del chip, una variación creciente tanto en las primeras filas como en las primeras 
columnas, para pasar luego a tomar un valor más estable en tomo a una sensibilidad media 
de 1,02 -1,03 en el resto del chip. Esta variación creciente se aprecia también en el resto de 
la figuras. En la figura 4.17 a lo largo de la fila 327, observamos una variación creciente no 
sólo en las primeras filas o columnas, sino a lo largo de todo el chip. Si calculamos 
estadísticas en esa fila, en las 50 primeras y en las 50 últimas columnas, obtenemos los 
siguientes valores:
imagen n° pixeles mean stddev min max
f20yn[975:1024,327:327] 50 1,063 0,010 1,046 1,088
f20yn[l:50,327:327] 50 0,948 0,021 0,852 0,991
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Por tanto vemos que hay una diferencia en la sensibilidad de los píxeles entre 
ambas zonas que varia de 0,948 a 1,063. Esto significa que si no se hiciera la corrección del 
flat-field, al observar una misma estrella pero centrada en esas dos posiciones extremas del 
chip, por ejemplo en el pixel (25,327) y en el pixel (1000,327), obtendríamos una diferencia 
en su flujo mayor del 10%!.
En esta misma figura 4.17 se puede ver como aparece claramente otra zona 
conflictiva, centrada en el pixel D. Los píxeles siguen siendo operativos, aunque con una 
menor sensibilidad, por tanto no se trata de una zona con pixeles muertos.
Una vez que ya hemos realizado el estudio de todas las imágenes de calibración 
necesarias en la reducción de las imágenes científicas, (bias, dark, flatfield, corrección del 
obturador, etc.) el paso siguiente seria corregir de todos estos efectos, todas nuestras 
imágenes.
La reducción definitiva de las imágenes, omitiendo los efectos del obturador sería :
t . dark
imagen cruda — bias —
, . .  3600imagen reducida = ---------
flatfield
Este es un proceso repetitivo que es necesario aplicar a un gran número de 
imágenes. Afortunadamente, ya vimos que una de los posibilidades que ofrecía IRAF era la 
de crear comandos propios, que permiten resolver problemas específicos ó bien que 
permiten realizar este tipo de tareas repetitivas.
Para corregir nuestras imágenes, para cada noche se crearon unos comandos, que 
sustraen el bias (promediado y suavizado) de todas las imágenes, y dividen estas imágenes 
por el flat-field (promediado y normalizado) correspondiente a cada filtro.















Fig.4.12 Flatfield del día 20/06/94, en el filtro y. Imagen total.
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Fig.4.13 Flatfield del día 20/06/94, en el filtro y. Imagen central ampliada.
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Fig 4.14 Pcol y prow aplicado al pixel A de la fig 4.12
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Fig 4.15 Pcol y prow aplicado al pixel B de la fig 4.12
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Fig 4.16 Pcol y prow aplicados al pixel C de la fig 4.12
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Fig 4.17 Pcol y prow aplicados al pixel D de la fig 4.12
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Correcciones de rayos cósmicos
Una vez que tenemos las imágenes calibradas de flat-field y de bias, y antes de pasar 
al siguiente apartado de análisis es necesario, corregir las imágenes de los posibles rayos 
cósmicos que hayan incidido en ellas, puesto que éstos pueden interferir en el proceso de 
búsqueda de estrellas en una imagen, en el cálculo de los flujos de estas estrellas y en el 
cálculo de los valores del fondo del délo.
El comando cosmicrays de IRAF detecta en cada imagen los eventos debidos a 
rayos cósmicos y los reemplaza por el valor promedio de los píxeles vecinos, creando si se 
desea una nueva imagen y un fichero que contienen las coordenadas de los píxeles que han 
sido reemplazados. El algoritmo depende de una serie de parámetros como el umbral de 
detección sobre la media de los pixeles adyacentes a una rayo cósmico, (threshold), para el 
que normalmente se utilizan valores mayores que 5 veces la sigma del fondo, y la relación 
de brillos entre la media de los píxeles vecinos y el pixel más brillante del candidato a rayo 
cósmico, (fluxratio). Este valor depende del seeing y de las características de los rayos 
cósmicos. El comando puede ser utilizado de forma interactiva, lo que permite modificar 
los parámetros que intervienen en el proceso, antes de ejecutarlo de forma definitiva. Ver 
Anexo A.
4.3 Fotometría de Apertura
En este apartado, analizaremos cuales han sido los comandos y parámetros 
utilizados para procesar todas las imágenes ya calibradas, utilizando la fotometría de 
apertura proporcionada en el paquete APPHOT.
El proceso básico a realizar con todas las estrellas es el siguiente : La señal 
producida por una estrella debe ser integrada en un área que incluya la zona de irradiación 
de la estrella. Normalmente la superficie de la medida tiene un contorno circular, por tanto 
el proceso de realizar fotometría de apertura es similar al de la fotometría fotoeléctrica en el 
cual se mide una estrella aislada de su entorno mediante un diafragma circular. Esta 
integración del flujo, se realiza sumando la intensidad de los píxeles que quedan dentro del 
área circular seleccionada. Como el fondo del cielo contribuye a la medida, puesto que la 
estrella está superpuesta a este fondo, hay que hacer también una medida del cielo
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moviéndonos a una zona cercana a la estrella donde sólo se mida cielo, para luego restar 
este valor al de la estrella.
Veamos cuales son los pasos necesarios para poder realizar todo este proceso :
Al Encontrar las estrellas :
El proceso de localización de las estrellas que aparecen en una imagen, implica :
- Encontrar estrellas aunque sean de flujo muy débil.
- Distinguir imágenes estelares de
a) picos en los datos producidos por ruido.
b) imágenes de galaxias o de otros objetos astronómicos extensos.
c) picos producidos por partículas (rayos cósmicos, partículas radioactivas) que 
inciden en el detector.
d) defectos cosméticos.
- Reconocer cuando un objeto aparentemente extenso, consiste realmente en dos o más 
imágenes estelares superpuestas.
El proceso puede realizarse mediante el comando daofind. Como en la mayoría de 
los comandos de IRAF es necesario fijar previamente una serie de parámetros para poder 
ejecutar este comando.
Los parámetros necesarios para poder ejecutar daofind son:
1.- El ruido de lectura del detector en unidades ADU (analog to digital units), (readnoisé).
2 -  El factor de conversión = n° electrones por ADU, (epadu).
3.- El nivel de brillo en unidades ADU sobre el cual el detector pierde la linealidad, 
{datamax).
4.- El tamaño de la anchura a media altura (fwhm) de una imagen estelar, que coincide 
aproximadamente con el valor del seeing, en el momento de obtener la imagen, (Jwhmpsf).
5.- El brillo o umbral mínimo, por debajo del cual sólo se espera obtener ruido. (tbreshold).
Las tres primeras cantidades son constantes para un detector dado y se pueden 
obtener o bien de los manuales de usuario del detector o bien de forma independiente 
analizando las imágenes de calibración, como vimos en el apartado anterior.
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La cuarta cantidad puede variar dependiendo del seeing, o de la precisión del 
seguimiento del telescopio. Este valor se puede calcular con el comando imex, ajustando 
un perfil radial a algunas de las estrellas de cada imagen.
El quinto valor varia en función del tiempo de exposición, del filtro empleado, de la 
fase y proximidad de la luna y de otros muchos factores. En nuestras imágenes lo hemos 
fijado de la siguiente form a: Utilizando el comando im stat calculamos el promedio y la 
sigma del fondo del cielo en varias zonas de la imagen y fijamos el valor del umbral como 
unas cinco veces el valor de la sigma obtenida.
Con todos estos parámetros, el comando daofind, intenta ajustar a cada pixel de la 
imagen, una gaussiana con una fwhm igual a la fijada, y con la condición de que sea 
superior al umbral fijado. De esta forma puede descartar todos aquellos objetos que no 
tengan un perfil estelar.
Por ejemplo si tenemos un seeing de 2” que equivale a unos 3.7 pixeles en el 
detector empleado y nos fijamos en la Fig. 4.18, daofind descartaría como objetos estelares 
el objeto que tiene una fwhm =1.2, el objeto con una fwhm = 6.7 pix y el objeto que aún 
teniendo la fwhm estelar de 3.7 píxeles, queda por debajo del umbral fijado. Además 
mediante el ajuste de la gaussiana con una fwhm= 3.7 pix, se pueden separar fácilmente las 
dos estrellas solapadas que aparecen en la figura 4.19 sin confundirlas con un único objeto 
no estelar como el que aparece en la misma figura.
El comando daofind produce una lista de objetos, con sus coordenadas (x,y) en la 
imagen, una estimación de la magnitud del objeto sobre el límite de detección fijado y una 
lista con dos parámetros utilizados en el ajuste (sharp y  round). El parámetro sharp 
(estimación del tamaño angular del objeto) debe tener un valor comprendido entre .5 y .8 
en estrellas con una fwhm similar al del patrón empleado y el parámetro round debe estar 
próximo a cero para estrellas con gaussiana de forma redondeadas. Daofind se puede 
ejecutar en modo batch o de forma interactiva. Esta última posibilidad permite modificar 
los parámetros críticos en el momento de la ejecución, hasta obtener una lista de objetos 
satisfactoria.
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 rayo cósm ico
 o b je to  ex tenso
 estrella
 bad pixel
fw hm  = 1,2 pix
fw hm  = 6,7 pix
fw hm  = 3,6 pix = 2" seeing
fw hm  =  3,6 pix V
Fig. 4.18 Distribución de brillos en una dimensión, que ilustran la operación del algoritmo 
daofind. La figuras corresponden a un evento producido por un rayo cósmico, a pixeles 
con sensibilidad defectuosa, a una imagen de una galaxia y a una imagen estelar.
 estrella 1
 estrella 2
fw h m  = 0 ,6  pix
fw h m  = 8 pix
-12 -10
pixeles
Fig. 4.19 Distribución de brillos en una dimensión de dos estrellas solapadas que pueden 
ser separadas y diferenciarlas de la imagen de la galaxia mediante daofind.
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B) Fotometría de apertura : :
Una vez que tenemos una lista inicial de estrellas para cada imagen, podemos pasar 
a realizar la fotometría de apertura.
El comando de IRAF que nos permite realizar este proceso es pho t Con este 
comando obtenemos el flujo de las estrellas dentro de un radio dado de apertura 
(pudiéndose escoger varias posibilidades, no sólo áreas circulares) restándole el flujo del 
valor del fondo del cielo, medido en un aniño concéntrico a la estreña, o en un círculo igual 
al utñizado para la estrella pero medido en una zona alrededor de la estreña, que 
evidentemente no incluya ninguna otra fuente.
El procedimiento normal para determinar el radio de apertura óptimo (suponiendo 
que no hay otros objetos dentro de la apertura seleccionada y que la estimación del briüo 
del cielo es correcta), sería tomar aqueüa apertura que sea lo suficientemente grande para 
asegurar que se ha incluido todo el flujo, comprobando que el seeing, el seguimiento, los 
errores de foco, etc., no afectan a la fracción de flujo de la estreña que queda fuera de la 
apertura. El problema es que esta apertura puede ser tan grande, que también incluya 
píxeles con una baja señal-ruido S/N , puesto que los píxeles que contienen las alas de la 
gaussiana, están dominados no sólo por las fuentes de ruido poissonianas debidas al conteo 
de fotones, sino que pueden aparecen también otras fuentes de ruido con un valor 
significativo y con un valor que aumenta cuanto mas nos alejamos del centro. Veamos por
qué : En el apartado 4.2 vimos que la S/N  viene dada por ‘f Ñ  donde N es el número de 
fotones que provienen de la fuente. Pero esta expresión sólo es váñda si el ruido es debido 
únicamente a la üegada de fotones y si la contribución del ruido del cielo y del sistema son 
despreciables. En otro caso la S /N  vendrá dada por la expresión :
N.
S /N  =
^ N . + n ^ + N . + N , 2)
donde Ns es el número total de fotones de la fuente (con el cielo sustraído); npix es el 
número de píxeles contenidos dentro del radio de apertura ; Nc es el número de fotones de 
cielo por pixel; N t es la corriente de oscuridad en fotones por pixel y N r es el ruido de
lectura en electrones por pixel. La ecuación anterior sólo es igual a si los términos 
extra del denominador son aceptablemente pequeños comparados con Ns. Y si estos 
términos no son despreciables, al aumentar el radio de apertura, la S /N  empeora, puesto
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que hacemos npix mayor. Además el número de píxeles que incluyen las alas puede ser 
mucho mayor que el número de pixeles que incluyen el centro de la estrella. Y el error en la 
fotometría producido por incluir un área muy grande en el software de apertura puede ser 
significativo sobre todo si se trata de estrellas muy débiles.
Para evitar este problema, Howell (1989) introdujo la idea de las curvas de 
crecimiento en las CCD’s (CCD’s growth curves). Estas curvas de crecimiento se obtienen, 
a partir de las magnitudes de varias estrellas brillantes y aisladas en cada imagen, obtenidas 
con series de aperturas concéntricas de radio creciente, y calculando para cada estrella, las 
diferencias entre las magnitudes en las sucesivas aperturas. Estas diferencias se dibujan en 
función del radio, y se genera una curva de crecimiento promedio para cada imagen. Esta 
curva promedio, podrá ser utilizada para corregir la magnitud de las fuentes débiles que se 
obtendrán con una apertura más pequeña. La idea es estudiar como varia el flujo de las 
estrellas brillantes en función de la distancia radial al centro, asumiendo que todas las 
estrellas de una misma imagen deben tener unas curvas de crecimiento similares y si no las 
tienen, esto es debido a sustracciones del cielo incorrectas, a campos muy poblados, a cielo 
variable alrededor de la fuente, y a cualquier otro error que afecte más a los objetos débiles 
que a los brillantes. Podemos por tanto calcular las magnitudes de las estrellas débiles 
utilizando para ellas radios de apertura pequeños (aproximadamente con un radio igual al 
fwhm de la fuente) ya que así evitamos las zonas de las alas que contienen un gran número 
de píxeles con baja S/N , y corregir estas magnitudes utilizando la curva de crecimiento 
obtenida a partir de las fuentes brillantes. Ver figura. 4.20.
En campos poco poblados, podemos utilizar las curvas de crecimiento, para 
chequear y encontrar el radio de apertura más pequeño posible que podemos a aplicar a las 
estrellas de la imagen evitando las zonas con peor señal-ruido, pero de forma que sea lo 
suficientemente grande para asegurar que toda la luz de la fuente ha sido incluida dentro. 
Una vez escogido este radio, podemos utilizarlo con el resto de las estrellas de la imagen.
También es necesario utilizar las curvas de crecimiento para escoger el mejor 
algoritmo de cálculo de cielo. Con algunos algoritmos las curvas de crecimiento pueden no 
llegar a estabilizarse, lo que indica que el cielo que se está tomando es erróneo. Por 
ejemplo, si el flujo de la estrella aumenta en función del radio de apertura sin llegar a 
estabilizarse, esto indica que el algoritmo de cálculo de cielo, está calculando un valor del 
cielo menor al real, y si el flujo disminuye, el valor fijado para el cielo es mayor que el real.
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Ver Figuras 4.21 y 4.22. Una vez chequeado cual es el mejor algoritmo, este se aplica a 
todas las estrellas de la imagen. En el Anexo A se puede encontrar más información sobre 
el comando phot, con los posibles algoritmos que proporciona para realizar el cálculo del 
fondo del cielo.
Antes de ejecutar phot, también debemos seleccionar el radio interior y exterior del 
anillo concéntrico a la estrella, en el que se va a calcular el fondo del cielo asegurándonos 
de que el anillo no incluya otras estrellas Estos radios se pueden determinar ejecutando el 
comando de forma interactiva y en aquellas imágenes muy pobladas en los que esto no es 
posible, se pueden realizar estadísticas en varias zonas de la imagen para comprobar si el 
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Fig.4. 20 Curva de crecimiento para una imagen. A las magnitudes de las estrellas 
débiles, obtenidas con un radio de 3.7 pixeles (igual al fwhm de la imagen), 
deberemos aplicarles la corrección Am.
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Fig. 4.21 Curvas de crecimiento para una misma fuente pero utilizando dos 
algoritmos diferentes de cálculo de cielo. Se puede observar que para esta fuente, el 
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Fig. 4.22 Curvas de crecimiento para una misma fuente débil, utilizando tres valores 
constantes de cielo. Podemos observar como una errónea determinación del cielo 
puede llevarnos a curvas que divergen enormemente del valor correcto.
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Una vez realizado este proceso, ya podemos ejecutar el comando phot, puesto que 
disponemos de la información necesaria para fijar los valores de los parámetros utilizados, 
que s o n :
1.- El radio de apertura, (aperture)
2.- El algoritmo de cálculo de cielo a utilizar, {mode, median, bisplot, radplotgauss..).
3.- Los valores de los radios que determinan el anillo del cielo, {annulusy dannulus).
4.- El ruido de lectura del detector en unidades ADU (analog to digital units), {readnoise).
5.- El factor de conversión = n° electrones por ADU, (epadu).
El comando, con estos valores y con la lista de estrellas generada por daofind, 
calcula para cada estrella, la magnitud en la apertura especificada y el brillo del cielo.
Estos valores obtenidos después de estos dos pasos (daofind y phot), son 
adecuados si trabajamos con imágenes poco pobladas y con estrellas brillantes, como 
podría ser el caso de las imágenes que contiene las exposiciones de estrellas estándar 
fotométricas, pero si el campo esta muy poblado la fotometría de apertura no es eficaz al 
estar las imágenes de la estrellas solapadas unas con otra. En este caso tendremos que 
utilizar el proceso que explicamos en el siguiente apartado.
4.4 Fotometría ajustando la PSF.
La dificultad en obtener fotometría CCD de precisión, es mucho mayor cuando 
intentamos estudiar campos muy poblados, los cuales por otra parte, son los que aparecen 
en la mayoría de los programas con mayor interés astrofísico que pueden ser abordados 
mediante técnicas fotométricas, como es el caso de cúmulos globulares, cúmulos abiertos, 
estrellas resueltas en galaxias externas, etc.
Estos campos son tan densos que las imágenes de las estrellas están solapadas con 
las de las vecinas. Y obviamente es imposible obtener el flujo individual de cada estrella 
mediante la fotometría de apertura. Es necesario por tanto utilizar otras técnicas, que 
permitan resolver el problema de determinación de magnitudes estelares en campos 
poblados.
Gracias a la linealidad de los detectores CCD, podemos asumir que es posible 
conocer el perfil de intensidad de cada estrella, lo que va a permitir calcular la magnitud de
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las estrellas de forma precisa, utilizando técnicas numéricas de ajuste de un perfil estelar, a 
la distribución de luz observada.
En los últimos años han aparecido un gran número de programas que utilizando 
esta propiedad de linealidad de las CCD’s desarrollan fotometría estelar en campos 
poblados. Todos ellos utilizan básicamente la misma técnica que consiste en aproximar la 
superficie de la imagen estelar mediante una ecuación matemática, normalmente una 
gaussiana, de la form a:
( -4 )
I(r) = l(0)e a 
donde :r es el radio respecto del centro de la estrella
ct es un parámetro relacionado con el fwhm del perfil estelar.
1(0) es la intensidad central.
Y la señal contenida en un círculo de radio r vendrá dada por :
E(r)= 7tcr2( 1(0)-I(r))
Todas las estrella en una misma imagen tienen el mismo perfil gaussiano; por tanto 
ct es una constante de la imagen. Por otra parte el coeficiente 1(0) es función del brillo de la 
estrella. Entonces los perfiles de las estrellas en una imagen pueden ser deducidos unos a 
partir de otros sencillamente re-escalando. Y esta propiedad puede servimos también para 
sustraer estrellas de una imagen, restando una superficie previamente ajustada a estrellas 
individuales. Esto es útil en aquellos campos muy ricos en estrellas en los cuales las estrellas 
brillantes enmascaran a las débiles.
Por lo tanto el primer paso es obtener esta función, llamada “point spread 
function” (PSF), que servirá de modelo de perfil estelar y que se utilizara para ajustar al 
resto de las estrellas de la imagen. Esta función deberá representar a la distribución real de 
la radiación debida a una fuente puntual, como función de su posición relativa al centro de 
su imagen. La distribución real depende de varias componentes como pueden ser el 
tiempo de exposición, la posición de la fuente, la señal, la atmósfera, el telescopio, los 
filtros, el detector...), todo esto hace que la expresión analítica de la PSF pueda ser muy 
complicada de calcular en algunas situaciones.
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En estos casos podemos intentar obtener una determinación empírica de la PSF, es 
decir no ajustar el perfil mediante una expresión analítica, sino mediante un conjunto de 
valores que se obtienen examinando varias imágenes, de forma que este patrón de valores, 
pueda luego ser movido y re-escalado para ajustar al resto de las imágenes estelares.
¿Cual de estos métodos es el más apropiado? Cada uno de ellos parece tener 
algunas ventajas e inconvenientes respecto del otro, por ejemplo :
- Encontrar la función analítica que ajuste a imágenes que no son simétricas, puede 
necesitar una gran cantidad de parámetros y convertirse en un proceso difícil.
- La anchura de la PSF normalmente es de muy pocos píxeles. Esto significa que la 
variación de la radiación entre píxeles es muy grande. Una expresión analítica puede 
ser muy precisa integrada sobre cada pixel, mientras que la aproximación empírica, 
al utilizar los métodos de interpolación, puede no representar el patrón real, 
especialmente en las proximidades del centro de la imagen.
- Construir la PSF empírica, combinando varios perfiles de imágenes observadas, 
necesita superposiciones precisas de los patrones y varias series de interpolaciones 
previas, que si no se realizan de forma correcta pueden introducir errores.
- La integración numérica de la distribución analítica, generalmente necesita mayor 
tiempo de cálculo que las tablas de interpolación.
Como parece que ninguno de los métodos es el ideal, parece lógico intentar 
combinarlos. Stetson (1987) en su programa DAPHOT adopta una perfil PSF combinando 
los dos métodos. Veamos cual es el proceso de obtención de la PSF, utilizando el comando 
psf proporcionado por DAOPHOT. La PSF se define a partir de la distribución de brillos 
de una o varias estrellas en la imagen en estudio, como un modelo de dos componentes :
(1) El primer componente es una gaussiana analítica en dos dimensiones, que ajusta el 
centro de la PSF en la primera estrella seleccionada.
(2) Los residuos de este ajuste son guardados como una tabla, que será actualizada a partir 
de los residuos de las siguientes PSF empíricas observadas, y servirán para corregir la 
función gaussiana inicialmente ajustada. Es decir, cada estrella adicional que se utilice para 
generar la PSF, es ajustada con la gaussiana inicial y sus residuos son añadidos a la tabla en 
cada nuevo ajuste.
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El brillo en un pixel cualquiera de la PSF es, por tanto, determinado de la siguiente 
manera. Primero se obtiene una integral doble de la función gaussiana sobre el área de ese 
pixel y después se realiza una corrección, utilizando una interpolación cúbica en dos 
entradas en la tabla de residuos, añadiendo esta corrección a la integral.
Todo este proceso de obtención de la PSF tiene que ser interactivo. El usuario ha 
de poder utilizar alguna facilidad gráfica de las proporcionadas por IRAF, para poder 
determinar en cada imagen, cuáles son las estrellas que va a seleccionar como candidatas, 
elegir entre éstas las idóneas para construir la PSF y fijar los valores de los parámetros que 
necesita el comando psf para poder ser ejecutado. Las facilidades gráficas permitirán al 
usuario realizar gráficas, histogramas, perfiles radiales, etc., de las estrellas seleccionadas, 
modificando si se desea la perspectiva y los parámetros que intervienen en el ajuste.
Los parámetros que necesita el comando psf, aparecen en el fichero de parámetros 
daopars (ver Anexo A) y entre ellos debemos fijar:
1.- Radio del círculo en el que la PSF será definida, (psfrad).
Este radio debería ser mayor que el radio en el cual la intensidad de la estrella más brillante 
se confúnda con el fondo (debe contener las alas de la gaussiana de las estrellas más 
brillantes). Una primera aproximación puede ser escoger un valor 4 veces mayor al valor de 
la fwhm de la imagen.
2.- Radio en el que se realizará el ajuste, (fitrad).
Sólo los píxeles que queden dentro de este radio desde el centro de la estrella contribuirán 
al ajuste. Para muchas imágenes este radio se puede escoger aproximadamente igual a la 
fwhm de la imagen.
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Fig. 4.23 Parámetros utilizados para el ajuste de la PSF 
Los pasos que debemos seguir en este proceso interactivo son :
[1] Ejecutar en primer lugar los comandos: daofind para obtener la lista con las 
estrellas de la imagen, y phot para obtener las magnitudes con la fotometría de apertura., 
que serán utilizadas como magnitudes iniciales en el ajuste de la PSF.
[2] Examinar la imagen, con el comando gráfico imex, para determinar la fwhm de la 
imagen y poder dar unos valores iniciales a los parámetros psfrad y fitrad.
[3] Seleccionar las estrellas PSF candidatas. Estas estrellas no deben tener vecinas 
dentro del radio de ajuste fitrad, y todas las estrellas que queden dentro de 1,5 veces el radio 
psfrad, deberían ser mucho más débiles que las candidatas. Debemos escoger estrellas 
brillantes, no saturadas, sin pixeles defectuosos, que no estén demasiado cerca de los 
bordes, repartidas a lo largo de toda la imagen, y en cantidad suficiente.
[4] Examinar estas estrellas con el comando imex, puesto que puede ocurrir que 
existan estrellas débiles cerca de las candidatas, que no hubieran sido encontradas por 
daofind. En este caso podremos utilizar la estrella candidata si realizamos un proceso de 
eliminación de sus estrellas vecinas. Para ello deberemos ejecutar el comando phot con el 
mismo conjunto de parámetros que en [1] sobre las nuevas estrellas débiles encontradas y 
añadirlas a la lista generada inicialmente por phot.
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[5] Estimación de la PSF. Ejecutar el comando p sf con la lista de estrellas y las 
magnitudes de [4] y las PSF candidatas de [3]. La salida del comando es una imagen 2D que 
contiene en la cabecera, los parámetros con la posición, magnitud y tamaño de las estrellas 
utilizadas psfmag, psfrad), los parámetros de la componente gaussiana del ajuste 
(height xojfset, yoffset, sigmax, sigmaj) y en la imagen aparece la tabla de residuos del ajuste 
gaussiano. También obtenemos como salida de este comando, un fichero que contiene una 
lista de grupos de estrellas, cada grupo formado por cada una de las PSF, junto con todas 
sus vecinas, localizadas dentro de un determinado disco centrado en ella.
Evidentemente si hemos escogido estrellas PSF con vecinas cercanas, el modelo 
PSF que obtendremos después de este paso, no será una representación precisa de la 
verdadera “point spread fiinction” de la imagen. Pero vamos a utilizar esta primera 
estimación, para eliminar de la imagen las estrellas vecinas a las candidatas y poder después 
estimar una nueva PSF más precisa.
[6] Ajustar el perfil PSF únicamente a las estrellas de cada grupo generado en el paso
anterior. El comando que realiza este proceso es nstar. : -
[7] Sustraer todas las estrellas ajustadas con la PSF, de la imagen original. El comando
a utilizar es substar. De esta forma lo que conseguimos es una nueva imagen, en la que las 
candidatas a PSF no tienen ninguna estrella cercana.
[8] Recalculamos la PSF utilizando la nueva imagen obtenida en el paso [7]. Este
proceso de eliminación de las estrellas vecinas debe repetirse hasta que obtengamos una 
PSF aceptable. Una vez obtenida, los comandos de ajuste nstar, de agrupamiento de 
estrellas group, y de sustracción de estrellas substar, se ejecutarían sobre todas las estrellas 
de la imagen, finalizando de esta forma el proceso. Estos comandos se pueden realizar de 
forma conjunta, utilizando un único comando de ajuste llamado alistar.
El comando alistar recalcula el centro (x,y) y la magnitud de todas las estrellas del 
fichero obtenido con la fotometría de apertura phot, mediante un ajuste iterativo, no 
lineal, por mínimos cuadrados, de la imagen PSF a grupos de estrellas de la imagen inicial. 
Para realizar este ajuste se toman como valores iniciales los centros, magnitudes y valores 
del cielo, del fichero obtenido con phot. La salida del comando es un fichero que contiene 
para cada estrella, las tres variables ajustadas, posición (x,y) y magnitud, el número de 
iteraciones realizadas, el valor del cielo, un indicador de la precisión del ajuste (cbi : definido
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como la relación entre la dispersión de los residuos del ajuste y la dispersión esperada) y 
una estimación del tamaño angular del objeto fuera de la atmósfera (sharpness: definido 
como diferencia entre el cuadrado de la anchura del objeto y el cuadrado de la anchura de 
la PSF).
También se obtiene como salida de alistar, una nueva imagen con todas las estrellas 
ajustadas, sustraídas de la imagen inicial.
En la figura 4.24 podemos ver un diagrama de bloques que resume todo el proceso 
realizado con IRAF/DAOPHOT. En ese diagrama también aparece el comando peak  que 
permiten ajustar la PSF a estrellas individuales y una serie de comandos que nos van a 
servir para manipular los ficheros de datos, como son los comandos renum ber, append, 
sort y select.
Con el comando select podemos extraer del fichero obtenido con alistar las 
magnitudes instrumentales de todas las estrellas de una imagen. Estas magnitudes están 
medidas directamente en ADU’s.
El siguiente paso en la reducción de la fotometría, será transformar las magnitudes 
instrumentales en magnitudes expresadas en un sistema fotométrico estándar.

























Fig. 4.24 Diagrama de bloques del paquete IRAF/DAOPHOT
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Las magnitudes instrumentales, que hemos obtenido a partir del flujo medido en 
ADU’s, no pueden ser utilizadas directamente en un estudio fotométrico, puesto que son 
dependientes del tamaño del telescopio, de la sensibilidad de la CCD y del tipo de filtros 
utilizados. Por tanto, debemos previamente transformar estas magnitudes, a un sistema 
fotométrico estándar. En nuestro caso, como ya explicamos en el Epígrafe 3.3 el sistema 
fotométrico utilizado es el sistema uvby de Strómgren, completado con el sistema Hp de 
Crawford.
4.5.1 Corrección de extinción atmosférica
Antes de realizar la transformación hay que corregir todas las medidas del efecto de 
la extinción atmosférica en el sistema instrumental.
La luz de los objetos celestes al cruzar la atmósfera se reduce de forma selectiva, 
debido a la absorción y difusión producida por el medio. A esta reducción del flujo 
incidente, se le conoce como extinción atmosférica. Esta absorción depende en primer 
lugar de la distancia al zenit del objeto, de la longitud de onda, de las condiciones 
atmosféricas durante la observación y de la altitud del observatorio.
Si M es la magnitud instrumental y Kx es el factor de extinción en magnitudes 
respecto del zenit (es función de la longitud de onda X), la magnitud Mo fuera de atmósfera 
viene dada p o r :
Mo(X) = M(X)-K3lX
Esta ecuación se conoce como ley de Bouguer. Al término (X) se le llama masa de aire y 
define la densidad de la atmósfera atravesada por la luz. Por definición la masa de aire es 1 
en el zenit, e infinito a distancia zenital 90°.
Para corregir las estrellas del efecto de extinción se ha seguido un proceso similar al 
descrito por Gr0nbech et al (1976), obteniéndose los valores de los índices y de las 
magnitudes fuera de la atmósfera.
Para obtener los coeficientes de extinción, en cada una de las noches de 
observación se utilizó alguno de los cúmulos del programa (IC 4665, NGC 7039 ó NGC
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6811), observando cada noche el cúmulo escogido al menos tres veces, a diferentes masas 
de aire entre 1 y 2. Las estrellas utilizadas para realizar el cálculo de extinción fueron las 
más brillantes del cúmulo, (entre ocho y quince). Con estas observaciones de determinaron 
para cada noche unos coeficientes de extinción, siguiendo el método de la “recta de 
Bouguer”, Hardie (1962), que consiste en ajustar por mínimos cuadrados, para cada estrella 
y cada índice fotométrico, la ecuación :
m- = a + K Xt
donde m¿ es la magnitud observada y X¿ la masa de aire con la que se realizó la
observación. El valor obtenido para la pendiente, K, es el coeficiente de extinción. Para 
cada noche se adopta como coeficiente de extinción preliminar para cada índice, la media 
aritmética de los valores de K obtenidos con cada una de las estrellas.
A continuación, para cada observación de una estrella, calculamos los índices fuera 
de atmósfera mediante la expresión 
mi = T n [ - K X i
siendo m¡ la magnitud observada, la magnitud fuera de atmósfera, X¡ la masa de aire y
K el coeficiente medio de la noche.
Este proceso sólo se pudo realizar para las noches JD 9519, JD 9521 y JD 9524. 
Para la noche JD 9520 no se dispone de datos debido a malas condiciones climatológicas y 
para calcular los coeficientes de extinción de las dos noches restantes JD  9522 y JD 9523 
fue necesario seguir un proceso diferente, debido a las malas condiciones fotométricas de 
ambas.
Para ello, una vez calculada la transformación al sistema estándar con las tres 
noches de estandarización y aceptando la hipótesis de que el sistema instrumental es estable 
a lo largo de una campaña, es decir, que los coeficientes de transformación al sistema 
estándar obtenidos en la/s noche/s de estandarización son válidos para todas las noches de 
la campaña, se ha seguido el siguiente proceso :
Los valores observados y sin corregir de extinción, de las noches JD  9522 y 9523 
se han transformado al sistema estándar, utilizando los coeficientes de transformación 
definitivos de la campaña. Se han calculado los residuos obtenidos de restar las magnitudes 
e índices transformados, menos los valores estándar esperados (valores de catálogo para las 
estrellas de estandarización y valores obtenidos las noches de estandarización de aquellas
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estrellas que se han observado tanto las noches de estandarización, como las noches con 
malas condiciones fotométricas).
A continuación y asumiendo que el único factor que justifica la existencia de estos 
residuos obtenidos es el efecto de extinción atmosférica, se ha dividido cada residuo por su 
masa de aire correspondiente, obteniendo de esta forma unos nuevos coeficientes K. 
Posteriormente para cada una de las dos noches se ha calculado la media aritmética de 
estos coeficientes resultantes. Estos valores promedios, se han tomado como los 
coeficientes de extinción de estas dos noches. Noches claramente no fotométricas, puesto 
que las dispersiones obtenidas son altas, especialmente en los índices mi y ci, muy sensibles 
al efecto de la extinción.
En la tabla 4.8 se exponen los coeficientes de extinción obtenidos para cada una de las 
noches de observación, con sus dispersiones y el promedio de los coeficientes de las cinco 
noches. Los resultados están en buen acuerdo con los publicados por Fabregat et al 
(1991). Los valores altos en la sigma del coeficiente Kct no son significativos porque es 
normal obtener dispersiones altas en las determinaciones diarias de este coeficiente debido 
a la cantidad variable de agua en la atmósfera.
Ky K(b-y) Kmi Kci Ky
a
K(b-j) Km, Kc,
JD 9519 .160 .059 .043 .103 012 017 021 021
JD 9521 .111 .052 .059 .128 014 017 022 027
JD 9522 .064 .055 .078 .169 012 016 025 059
JD 9523 .092 .054 .070 .216 026 026 036 064
JD 9524 .141 .055 .062 .156 008 007 016 025
media .114 055 062 154
O 034 002 012 038
Tabla 4.8 Coeficientes de extinción para cada una de las noches de observación.
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4.5.2 Transformación al sistema fotométrico estándar
La transformación al sistema estándar ubvy y HP ha sido también desarrollada 
siguiendo el proceso descrito en Gr0nbech et al. (1976).
La selección de las estrellas estándar, presenta un grave problema, puesto que no 
hay estrellas primarias estándar, que sean lo suficientemente débiles y adecuadas para ser 
utilizadas con un detector CCD. La necesidad de utilizar estrellas más débiles, en la 
estandarización se debe a que las estrellas estándar primarias ó saturan el chip, ó bien es 
necesario utilizar tiempos de exposición extremadamente cortos, con lo que las medidas se 
ven afectadas por el problema del “shutter timing-error” ya comentado en el epígrafe 4.2.2. 
Por otra parte, cuando trabajamos con una CCD, al ser un dispositivo en dos dimensiones, 
es mucho más conveniente poder obtener varias estrellas estándares en una misma imagen, 
para evitar perdidas de tiempo de observación y de tiempo de cálculo. Estos dos 
argumentos hacen necesario la elaboración de una lista de estándares secundarias del 
sistema uvby-P, que puedan ser utilizadas en fotometría CCD. En la actualidad se están 
llevando a cabo, programas de realización de catálogos de estrellas estándares secundarias 
concentradas en campos pequeños, con fotómetros convencionales.
Como ya se comentó en el Capítulo de objetivos de este trabajo, uno de ellos era 
precisamente la definición de un conjunto de estrellas estándar secundarias uvby-P para 
CCD, que puedan ser utilizadas en futuros trabajos. Con esta finalidad se seleccionaron los 
cúmulos NGC 6910 y NGC-6913, de los que ya se disponían datos. En estos cúmulos 
Crawford, Bames and Hill (1977) publicaron fotometría ubvy-p principalmente de estrellas 
OB, (miembros del cúmulo) y alguna A, F y G (no miembros). Las ventajas que ofrecen 
estos cúmulos son :
* Son cúmulos poco extensos y por tanto podemos incluir en una sola imagen todas
las estrellas del cúmulo. (Con un chip de 1024x 1024).
* Se puede ampliar el rango de magnitudes dado por Crawford de 8 a 13 hasta el 
rango de 8-16, magnitudes lo suficientemente débiles para ser utilizadas con una CCD.
* En el mismo campo aparecen estrellas B y alguna A, F y G. Podemos cubrir el
rango en colores de los cúmulos de estudio, puesto que son cúmulos jóvenes.
* Las estrellas miembros de estos dos cúmulos son estrellas B altamente enrojecidas.
Este hecho hace que elección de estos cúmulos sea además útil, debido al problema
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presentado por Manfroid & Sterken (1987), Delgado y Alfaro (1989) y Crawford (1994) 
que han mostrado que una transformación realizada sólo con estrellas no enrojecidas, 
introduce grandes errores sistemáticos cuando se aplica a estrellas enrojecidas, incluso si el 
rango de color de las estrellas estándar abarca al de las estrellas de programa. En definitiva 
las transformaciones de color no sólo es necesario realizarlas con dominios restringidos de 
tipos y clases estelares, sino que también es preciso tener en cuenta los rangos de variación 
del enrojecimiento interestelar. Esto hace que el problema de selección de estándares para 
transformación sea aún un problema más crítico.
Como una primera selección, se escogió una lista de 29 estrellas pertenecientes a los 
campos de estos dos cúmulos, y se utilizaron para realizar una transformación preliminar. 
De las cinco noches de observación, se escogieron únicamente los datos de las tres noches 
con mejores condiciones fotométricas.
A pesar de todo lo expuesto anteriormente, el conjunto de estrellas seleccionado 
está formado básicamente por estrellas OB, todas ellas muy enrojecidas y en el que pesa 
más el conjunto de estrellas B frente a las estrellas de otros tipos (23 estrellas OB frente a 6 
estrellas de tipos A, F ó G). Esto podría estar también introduciendo errores sistemáticos 
en la transformación. Por ello el conjunto inicial de estrellas estándar, se amplió utilizando 
siete estrellas de los cúmulos de estudio NGC 7039 y IC 4665, con medidas fotométricas 
anteriores, y se realizó una nueva transformación con este nuevo conjunto de estrellas. 
Estas siete estrellas añadidas, se seleccionaron con el criterio de que fueran azules poco 
enrojecidas ó que fueran de tipos espectrales más tardíos. El resultado de la transformación 
adicional fue, que los coeficientes de transformación obtenidos con este nuevo conjunto de 
estrellas fueron prácticamente los mismos, empeorando la precisión de la transformación.
También se realizó otra transformación únicamente con las seis estrellas de tipos A, 
F o G de los cúmulos de estandarización y con las siete estrellas añadidas de los otros dos 
cúmulos observados. Los coeficientes fueron de nuevo, prácticamente los mismos, 
empeorando la precisión.
Los valores fotométrícos empleados para estas estrellas adicionales provienen de 
fuentes diferentes, lo que puede explicar los peores resultados obtenidos en las nuevas 
transformaciones realizadas.
Por todo ello y para evitar indeterminaciones difíciles de resolver utilizando valores 
estándar provenientes de fuentes distintas, se adoptó como definitiva la realizada con la
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primera selección de 29 estrellas de los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913, que poseen 
fotometría homogénea.
Como conjunto de ecuaciones de transformación asumimos las de definición de 
Crawford & Bames (1970)
V(st) = A + B(b -  y)(st) + y(inst)
(b -  y)(st) = C + D(b -  y)(inst)
m ,(st) = E + Fm,(inst) + J(b —y)(st) 
c^ s t)  = G + H c,(inst)+  I (b -y ) (s t)
Estas ecuaciones las reescribimos antes de aplicar el proceso de minimización, de 
forma que los índices instrumentales, que son los sujetos a error experimental, aparezcan 
en el lado izquierdo de las ecuaciones. Además en lugar de ajustar frente a índices lo 
hacemos frente a diferencias de índices, estándar menos instrumental, con lo cual el 
proceso de minimización resulta más eficiente. Las ecuaciones quedan :
V(st) -  y(inst) = A + B(b -  y)(st)
(b -  y)(st) -  (b -  y)(inst) = (b -  y)(st) + ^
F - l  J E
m, (st) -  m, (mst) = m, (st) + - ( b  -  y)(st) + —
H - 1 I G
c,(st) — c,(inst) = “ g “ C1(st) + — (b -y )(st) + —
Para proceder a la transformación H p , comprobamos previamente la 
independencia del índice P respecto a la extinción atmosférica, representando los valores 
observados p ” de las estrellas observadas más de una vez a lo largo de la noche, frente al
tiempo y a la masa de aire. Las gráficas no muestran una dependencia remarcable, lo que
confirma la independencia del índice P con respecto a la extinción atmosférica.
Al utilizar tres noches en la estandarización, construimos el sistema instrumental 
preliminar promediando para todas las noches los valores p ” obtenidos para cada estándar. 
Para cada noche se calcula la corrección nocturna, CN, que es la media de las diferencias 
entre el valor observado y el valor instrumental. Esta corrección nocturna nos permite 
transformar los valores observados p ” al sistema natural p ’
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P’= p”+CN
Promediando los valores P’ para todas las noches obtenemos el sistema 
instrumental definitivo o sistema natural.
La transformación al sistema estándar se realiza asumiendo una relación lineal y 
ajustando por mínimos cuadrados la ecuación :
P=a +b P’
donde p es el valor estándar y p’ el natural.
4.5.3 Resultados y precisión
Para el cálculo de los coeficientes de las transformaciones uvby y Hp, se utilizaron 
las 29 estrellas seleccionadas, observadas durante las tres noches con mejores condiciones 
fotométricas. (JD 9519, 9521 y 9524). Los resultados de la transformación se expresan en 
la tabla 4.9.





















Tabla 4.9 Coeficientes de la transformación al sistema estándar ubvy - Hp.
Con respecto al catalogo de estrellas estándares, en la tabla 4.10 se presenta un 
catálogo con las 29 estrellas estándar observadas y transformadas al sistema uvby-Hp, con 
sus magnitudes fotométricas e índices de color. Se presentan también las sigmas internas de 
cada valor en unidades de 0.001 mag, el número de medidas y las diferencias entre el valor 
estándar menos el valor transformado en unidades de 0.001 mag.
En dicha tabla, se han utilizado los valores de las estrellas estándares obtenidos a 
partir de los datos de todas las noches de observación, por coherencia con el análisis a 
realizar para las estrellas de programa, en el que se van a mezclar los valores obtenidos a 
partir de todas las noches.
Por este motivo las estimaciones de los errores que realizamos a continuación, 
utilizando los resultados presentados en la tabla 4.10 son una cota superior del error.
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Una estimación del error interno en la fotometría puede ser realizada utilizando las 
desviaciones de los valores medios de las diferencias entre los valores estándar y los 
calculados después de aplicarles la transformación. Los valores en cursiva no se han tenido 
en cuenta en el cálculo de las medias. Dichas desviaciones listadas en la tabla 4.10 son los 
siguientes :
V (b-y) mi Cj p
media 000 000 0001 003 006
a  020 013 018 026 023
También podemos utilizar como indicador de la precisión de la fotometría la 
desviación típica de los valores medios obtenidos para las estándar. De la tabla 4.10 
obtenemos los valores:
V (b-y) mi ci p
media 021 013 021 031 021
o 007 006 010 010 015
Hemos tomado como error de la fotometría la mayor de estas dos estimaciones es 
decir, 0.020 y 0.013 en la magnitud V y el color (b-y) y 0.018, 0.026 y 0.023 en los índices 
mi, ct y p.
Por tanto podemos concluir que la fotometría CCD obtenida, tiene una buena 
precisión, con valores de la desviación estándar pequeños y sin diferencias sistemáticas
apreciables en relación con las fuentes principales de fotometría uvby-Hp.
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a D
Id V (b-y) ml C1 P N V (b-y) m l C1 P V (b-y) ml C1 P
6910
01 8.491 0.714 -0.151 0.019 2.595 3 021 012 025 040 011 -029 -006 009 -001 013
05 10.046 0.111 0.203 0.948 2.733 3 012 008 007 040 008 006 -009 023 028 -106
18 11.720 0.648 -0.128 0.244 2.671 4 017 014 028 026 022 000 -012 012 024 024
19 12.945 0.624 -0.088 0.422 2.692 4 019 020 030 017 015 025 -016 032 042 030
22 12.830 0.753 -0.161 0.344 2.664 4 014 015 031 022 042 020 003 -021 054 -016
24 11.778 0.593 -0.093 0.220 2.670 3 010 011 024 029 029 048 003 007 000 -011
40 12.975 0.624 -0.117 0.446 2.673 4 005 005 012 032 041 -005 014 013 026 -019
41 12.702 0.697 -0.151 0.318 2.688 4 014 017 034 027 036 042 027 -031 -008 029
45 12.228 0.593 -0.092 0.314 2.676 3 024 031 044 025 024 008 003 018 -016 -003
47 10.368 0.672 -0.173 0.088 2.635 4 026 012 021 021 030 008 002 -013 -022 023
54 10.890 0.766 0.438 0.402 2.630 4 021 018 020 018 018 -010 -004 018 -028 075
55 10.774 0.602 -0.129 0.170 2.663 4 013 021 032 025 046 -006 002 -019 030 027
62 10.296 0.710 -0.162 0.162 2.656 3 016 017 032 055 052 016 -010 018 -008 044
66 9.991 0.261 0.192 0.470 2.707 3 013 020 036 033 051 021 -039 042 -010 035
6913
05 10.528 0.192 0.192 0.681 2.663 4 016 003 007 015 017 -022 -008 -008 001 -085
12 8.863 0.727 -0.180 0.180 2.616 5 028 011 019 052 009 003 -003 -010 010 027
18 10.186 0.620 -0.121 0.147 2.625 4 023 008 006 033 006 006 000 -001 -023 008
30 8.902 0.619 -0.122 0.092 2.618 5 034 006 009 031 004 -008 -011 018 -028 022
36 12.866 0.648 -0.104 0.520 2.666 5 028 013 016 049 008 006 008 -004 010 -019
47 11.864 0.296 0.161 0.484 2.663 5 032 010 008 025 011 014 006 -009 004 -018
50 12.089 0.695 -0.107 0.314 2.646 4 022 009 009 026 009 -011 005 003 -016 -017
58 8.970 0.669 -0.159 0.150 2.623 4 026 004 021 041 009 -010 -011 001 020 029
59 8.574 0.281 0.155 0.601 2.667 5 024 014 026 029 007 -006 011 -005 -069 -011
61 13.085 0.704 -0.135 0.581 2.684 4 012 012 023 018 011 -005 004 -025 041 -023
67 12.163 0.577 -0.087 0.355 2.662 5 020 020 021 035 009 -007 007 003 015 000
68 11.733 0.635 -0.127 0.307 2.646 4 030 020 023 023 011 -047 015 -017 -003 -015
71 12.811 0.631 -0.095 0.498 2.686 5 027 020 016 029 026 -029 031 -025 -022 -040
72 12.507 0.618 -0.121 0.486 2.670 5 025 013 023 046 014 357 -002 -021 016 -014
74 9.322 0.644 -0.151 0.130 2.635 5 026 006 021 023 028 -018 004 -021 020 039
Mean: 021 013 021 031 021 000 000 000 003 006
RMS: 007 006 010 010 015 020 013 018 026 023
Tabla 4.10 Valores obtenidos para las 29 estándares utilizadas. Las o  y las diferencias 
(valor estándar menos transformado) están indicados en milésimas de magnitud. Los 
valores en cursiva no se han tendido en cuenta en el cálculo de las medias.
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5.1 NGC 6910-NGC 6913
5.1.1 Introducción
Los cúmulos abiertos NGC 6910 (a=20h 23m.l, 8=+40° 47'.0 (2000)) y NGC 6913 
(a=20h 23m.9, 5=+38° 32'.0 (2000)) son dos cúmulos formados por estrellas muy 
luminosas de tipos OB, situados en la región del Cisne, región muy rica en este tipo de 
estrellas. Ambos campos fueron estudiados por primera vez por Tifft (1958), utilizando 
fotometría fotográfica RGU y posteriormente por Hoag et al (1961) con una combinación 
de fotometría UBV fotoeléctrica y fotográfica. Las cartas de los campos y las 
identificaciones de las estrellas se pueden encontrar en el estudio de Hoag et al (1961).
Los primeros estudios cinemáticos en la región de NGC 6913, fueron realizados 
por Sanders (1973), concluyendo que un gran número de las estrellas del campo no 
pertenecen al cúmulo y que por tanto es un cúmulo poco poblado desde el punto de vista 
cinemático, (98 estrellas con probabilidad de ser miembros, frente a 228 estrellas 
estudiadas).
Morgan and Harris (1956), presentan nueva fotometría UBV y clasificación 
espectral MK en el campo de NGC 6913 y calculan un módulo de distancia de 11.8 mag y 
un elevado exceso de color de E(B-V)=1.05 mag, haciendo notar que este exceso es 
variable a lo largo del campo. También se puede encontrar fotometría UBV y clasificación 
espectral MK para algunas de las estrellas más brillantes de este cúmulo en Hiltner (1956).
Posteriormente Hoag y Applequist (1965), añaden fotometría Hy y tipos MK a la 
fotometría UBV de Hoag et al (1961). En este trabajo calculan el módulo de distancia para 
diferentes cúmulos abiertos utilizando diferentes técnicas. El acuerdo obtenido con las 
diferentes técnicas no es muy bueno especialmente en el caso del cúmulo NGC 6913. 
Utilizando la fotometría UBV el módulo de distancia que obtienen es de 10.3 mag, 
mientras que el módulo de distancia estimado utilizando los datos espectroscópicos es de 
11.5 mag.
Esta discrepancia, entre otros motivos, es la que lleva a Crawford et al (1977), a 
obtener la primera fotometría Strómgren ubvy y HP para las estrellas más brillantes de este 
cúmulo y para las más brillantes del cúmulo NGC 6910. En ese trabajo calculan de forma
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mucho más precisa los enrojecimientos y distancias para ambos cúmulos. El reddening 
promedio que obtienen para ambos es de E(b-y)=0.75 y los módulos de distancia 
estimados son de 10.5 mag para NGC 6910 y de 10.2 mag. para NGC 6913. Concluyen al 
igual que Sanders (1973), que la mayoría de las estrellas de campo no son miembros de los 
cúmulos. Este hecho no es sorprendente puesto que al mirar hada la región del Cisne 
estamos observando a través de un brazo espiral de la galaxia y por tanto el campo es muy 
rico en estrellas y en materia interestdar.
Massey et al (1995) presentan fotometría UBV para 52 estrellas de la región de 
NGC 6913 y recalculan tipos espectrales para ocho de las estrellas mas brillantes del 
cúmulo. A partir de los datos espectroscópicos de cinco de las estrellas obtienen un valor 
del exceso de E(B-V)=1.03±0.04 y del módulo de distancia de (Vo-Mv)=11.71+0.17. 
Valores que están de acuerdo con la determinación del módulo de distancia obtenida por 
Hoag y Applequist (1965) de 11.5 mag, también a partir de datos espectroscópicos.
Debido fundamentalmente al alto reddening local, las discrepancias en las 
estimaciones del módulo de distancia de NGC 6913 entre los diferentes autores son muy 
altas (11.8, 10.3, 11.5, 10.2 y 11.7). Sólo Crawford et al (77), con la fotometría uvby-p 
pueden obtener valores del reddening fiables. No obstante, la limitación en las magnitudes 
implica el uso de estrellas de tipos extraordinariamente tempranos 0-B5, con lo que las 
estimaciones fotométricas son más imprecisas que las que se obtienen a partir de estrellas 
Ps.
Un objetivo central del presente análisis es alargar en lo posible la fotometría para 
los tipos espectrales desde las estrellas B’s tempranas estudiadas por Crawford, hasta B9 o 
A’s tempranas, con objeto de estimar con mayor precisión reddening y módulo de 
distancia.
También se pretende verificar desde el punto de vista fotométrico, las pertenencias 
puramente cinemáticas deducidas por Sanders. La estimación de la edad mediante el ajuste 
de isócronas teóricas a los diagramas color-magnitud también exige rangos espectrales 
mayores que los obtenidos por Crawford.
Por último, este cúmulo ofrece una muy interesante oportunidad de verificar los 
modelos teóricos de evolución estelar con diferentes escenarios: con/sin overshooting y 
para diferentes metalicidades.
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Lo anteriormente dicho para NGC 6913 también es válido para NGC 6910. 
Además una posibilidad intrigante siempre ha sido el estudiar si ambos cúmulos pueden 
tener alguna relación aparte de su posición aparente en la misma zona del cielo. Ambos son 
cúmulos muy jóvenes, sus estimaciones de distancia son muy similares y están separados 
entre sí por unos 60 pe.
En este epígrafe se presenta fotometría CCD ubvy y H0 de ambos cúmulos. Se 
obtiene fotometría para 72 estrellas en la región de NGC 6910 y para 99 estrellas en el 
campo de NGC 6913, llegando a magnitudes límite de 16 mag, y con precisión en las 
centésimas en los índices hasta la magnitud 14.5.
5.1.2 Fotometría uvby-Hp
Aunque el capítulo 4 se describe de forma detallada el proceso de reducción de los 
datos CCD, en este epígrafe vamos a describir de forma muy resumida, todo el proceso 
realizado.
Las observaciones se realizaron durante seis noches, del 15 al 20 de Junio de 1994 
con el telescopio de 1.23m del Observatorio de calar Alto. El chip empleado fue el TEK #6 
con un formato de 1024x1024 píxeles. El tamaño de cada pixel es de 24)1 que en el 
telescopio de 1.23m corresponde a 0”.56. Por tanto el área cubierta en cada exposición es 
de 9\56x 9\56. La CCD estaba equipada con los cuatro filtros de Strómgren uvby y los 
filtros H(3 ancho y estrecho.
Las imágenes bias se obtuvieron combinando varias imágenes individuales que se 
fueron obteniendo a lo largo de toda la campaña de observación para detectar posibles 
variaciones. En los bias de las tres primeras noches se observó una variación respecto a los 
de las tres últimas y por ello se utilizo un bias promedio para las tres primeras noches y 
otro para las tres últimas. Todas las imágenes bias eran muy planas y sin gradientes por lo 
que al sustraerlas del resto de las imágenes no introducimos efectos residuales ni 
aumentamos el ruido.
Las imágenes flatfield se hicieron de cúpula en lugar de cielo, por dos razones. Para 
realizar una buena calibración de flatfield, necesitábamos obtener imágenes fíat con 
diferentes niveles de intensidad en los seis filtros, que no hubiera sido posible obtener 
durante los tiempos disponibles de crepúsculo y de amanecer. Por otra parte, los fíats
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realizados con la luz del crepúsculo contienen las asimetrías lógicas debidas a la posición de 
la fuente (Sol) y necesitan mayores correcciones que los realizados en la cúpula (Manfroid 
1995). Los niveles de intensidad con los que se realizaron los fíats varían desde niveles 
bajos comparables con los valores del fondo del délo, hasta niveles altos cercanos al nivel 
límite de saturadón.
De las imágenes ya calibradas se extrajeron las magnitudes estelares utilizando 
fotometría de apertura y fotometría ajustando la PSF utilizando el paquete DAOPHOT 
(Stetson 1987), que está incluido en el software IRAF utilizado en la reducción.
Los coeficientes de extinción atmosférica fueron calculados para cada noche 
utilizando el método de la recta de Bouguer (Hardy 1962). Para ello se utilizaron las 
estrellas brillantes de los cúmulos del programa, observadas varias veces durante la noche y 
cubriéndose un rango de masas de aire que variaba de 1 a 2 y que incluía el rango de masas 
de aire de los cúmulos del trabajo.
Los coeficientes de extinción media obtenidos durante el periodo de observación 
fueron de : 0.114, 0.055, 0.062 y 0.154 con o  de 0.034, 0.002, 0.012 y 0.038. parra V, (b-y), 
mi y Ci respectivamente. Estos resultados están en buen acuerdo con los publicados por 
Fabregat et al (1991), para el observatorio de Calar Alto.
Para el cálculo de la transformación al sistema estándar uvby se siguió un proceso 
similar al descrito en Gr0nbech et al. (1976). La selección de las estrellas estándar fue uno 
de los pasos críticos a la hora de realizar la transformación, principalmente por dos 
motivos. Por un lado no hay estrellas estándar primarias que sean lo suficientemente 
débiles para ser utilizadas con una CCD en un telescopio de 1.23m. En segundo lugar el 
conjunto de estrellas de programa está formado básicamente por estrella jóvenes que están 
altamente enrojecidas.
Para evitar estos dos problemas, para seleccionar la lista de estándar se escogieron 
los cúmulos de nuestro estudio NGC 6910 y NGC 6913 de los que se disponía de 
fotometría precisa uvby-P, Crawford, Bames and Hill (1977). Estos cúmulos están 
formados principalmente por estrellas OB muy enrojecidas (las estrellas que son miembros 
del cúmulo) y en el campo también aparecen algunas estrellas de tipos A, F y G. De entre 
todas ellas, finalmente se escogieron un conjunto de 29 estrellas “estándar secundarias”, 
observadas durante las noches con mejores condiciones atmosféricas (JD 9519, 9521 y
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9524) y que proporcionan un buen rango dinámico en color (b-y)»[0.11,0.77], metaliddad 
mi»[-0.18,0.44] y un rango razonable en ci«[0.02,0.95].
El proceso seguido en la selección final de las estándar secundarias se encuentra 
descrito con más detalle en el epígrafe 4.5.2. También se encuentra en ese epígrafe la tabla 
con la lista de los valores obtenidos para las 29 estándar utilizadas, el número de puntos 
promediados, la o  para cada estrella y los residuos (tabla 4.10).
Los coeficientes de transformación obtenidos se pueden ver en la tabla 5.1.
Tabla 5.1 Coeficientes de transformación al sistema estándar ubvy - Hp.
A B C D E F G H I J a b
19.017 0.036 -0.286 0.986 0.006 0.990 0.728 1.466 0.404 -0.071 1.729 0.619
a  0.020 0.090 0.010 0.010 0.020 0.020 0.060 0.060 0.030 0.020 0.030 0.050
Para estimar el error de nuestra fotometría hemos considerado los valores de la 
desviación típica de los valores medios utilizados para las estándar y las desviaciones típicas 
de los residuos.
Hemos tomado como error de la fotometría la mayor de estas dos estimaciones, 
que es la siguiente:
V (b-y) m i ci p
o  .02 .01 .02 .03 .02
Dado que las estrellas estándares cubren solamente hasta magnitud V=13, para el 
conjunto de estrellas observadas de los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913, se ha analizado 
como varían los errores internos en función de la magnitud. Los resultados obtenidos se 
presentan en la tabla 5.2
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Tabla 5.2 Variación de los errores en función de la magnitud.
ctV CT(b-y) cm i CTCi a p
V £  12 .02 .01 .02 .03 .02
12.5 £ V  £13.5 .03 .02 .03 .05 .02
13.5 £ V  £14.5 .03 .03 .04 .08 .03
14.5 £ V  £15.5 .03 .03 .05 .10 .04
Podemos concluir que la fotometría CCD obtenida tiene una buena precisión, con 
valores de la desviación estándar pequeños excepto para el índice ci. Este valor algo mayor 
en la desviación del índice ci es por otra parte justificable, debido a la dificultad en 
reproducir con precisión la banda u en la CCD y a la estadística de fotones.
Los datos fotométricos para estos dos cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 se 
presentan en las tablas 5.3 y 5.4 respectivamente. La identificación de las estrellas que 
aparecen en dichas tablas se corresponde con la numeración que aparece en las cartas de 
identificación de las figuras 5.1 y 5.2. En la tabla 5.3, en las 7 primeras columnas se 
presenta para cada estrella la identificación de la estrella, la correlación con la identificación 
dada por Hoag et al (1961) y los valores de V, (b-y), mi, ci y P obtenidos. En las columnas 
8, 9 ,10 ,11 ,12  y 13 se presentan los errores internos (como la o  de todas las medidas) y el 
número de medidas. La pertenencia al cúmulo de una estrella viene dada por una M en la 
última columna. La M* indica que han sido determinadas como miembros a partir del 
proceso descrito en el epígrafe 5.1.4. En la tabla 5.4, para las estrellas del cúmulo NGC 
6913 se presenta también la correspondencia con la identificación de Sanders (1973) y en la 
última columna se muestra la probabilidad de pertencia (en %) dada por Sanders (1973).
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Tabla 5.3. Resultados de la fotometría en NGC 6910.
I d H o a g V b-y mi Cl P <JV tJb-y crmi N P
01 3 8.491 0.714 -0.151 0.019 2.585 021 012 025 040 011 3 M
02 14.632 1.018 -0.227 0.542 2.606 033 045 088 030 040 4
03 14.595 0.558 0.136 0.445 2.627 034 015 040 139 048 4
04 13.731 0.768 0.028 1.057 2.734 026 021 047 021 046 4
05 5 10.046 0.111 0,203 0.948 2,733 012 008 007 040 008 3
06 15.158 0.727 -0.056 0.704 2.690 026 024 043 071 031 4
07 14.367 0.533 0.087 0.438 2.631 047 033 050 045 044 4
08 15.281 0.661 -0.020 0.979 2.805 022 048 093 121 059 4
09 15.536 0.718 0.054 0.626 2.792 054 026 025 304 019 3
10 15.239 0.767 -0.016 1.141 2.732 034 042 064 139 076 3 M*
11 13.528 0.652 -0.058 0.614 2.685 010 008 026 029 034 4 M
12 15.020 1.360 0.486 0.294 2.659 020 061 172 062 026 3
13 14.853 0.747 -0.005 0.999 2.707 023 035 068 115 026 4 M*
14 10.907 0.345 0.168 0.502 2.639 024 022 036 048 033 4
15 10.390 0.346 0.148 0.455 2.599 027 023 040 061 043 4
16 14.107 0.518 0.088 0.438 2.638 017 014 031 080 043 4
17 12.991 0.730 -0.158 0.372 2.642 017 020 032 049 045 4 M
18 13 11.720 0.648 -0.128 0.244 2.671 017 014 028 026 022 4 M
19 19 12.945 0.624 -0.088 0.422 2.692 019 020 030 017 015 4 M
20 13.298 0.506 0.325 0.410 2.613 018 007 003 044 032 4
21 14.791 0.795 -0.118 0.706 2.643 017 018 047 127 069 4
22 18 12.830 0.753 -0.161 0.344 2.664 014 015 031 022 042 4 M
23 14.792 0.579 0.045 1.032 2.798 015 009 043 074 057 4
24 14 11.778 0.593 -0.093 0.220 2.670 010 011 024 029 029 3 M
25 13.105 0.622 -0.088 0.453 2.666 018 011 016 055 046 4 M
26 1 7.402 0.674 0.518 0.384 2.626 036 027 029 044 015 2
27 14.342 0.618 -0.034 0.791 2.740 028 011 024 054 021 4 M
28 15.213 1.957 -0.253 0.101 2.723 029 065 268 843 060 4
29 14.812 0.785 -0.138 0.913 2.760 020 014 031 163 046 4 M*
30 14.873 0.736 -0.101 0.785 2.741 018 020 050 095 027 4 M*
31 12.486 0.643 -0.107 0.268 2.653 016 018 036 014 037 4 M
32 12.384 0.321 0.194 0.336 2.631 024 025 039 022 047 3
33 10.532 0.683 -0.155 0.146 2.640 030 013 023 040 036 4 M
34 13.150 0.492 0.106 0.553 2.685 018 011 024 036 038 4
35 12.698 1.424 0.529 0.367 2.603 023 019 006 074 034 3
36 16 12.261 1.026 0.309 0.548 2.636 020 017 029 067 033 4
37 14.495 0.614 0.045 0.564 2.688 024 004 013 040 057 4
38 13.836 0.756 -0.118 0.625 2.726 008 020 028 065 023 4 M
39 14.121 0.696 -0.104 0.660 2.706 012 021 037 039 028 4 M
40 20 12.975 0.624 -0.117 0.446 2.673 005 005 012 032 041 4 M
41 17 12.702 0.697 -0.151 0.318 2.688 014 017 034 027 036 4 M
42 14.185 0.682 -0.077 0.774 2.750 099 041 046 062 033 4 M
43 14.118 0.712 -0.107 0.851 2.742 098 051 052 134 050 4 M
44 13.467 0.733 -0.135 0.578 2.680 027 015 026 052 042 4 M
45 15 12.228 0.593 -0.092 0.314 2.676 024 031 044 025 024 3 M
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Tabla 5.3. (sigue)
Id Hoag V b-y mi Cl P CTV tfb-y CT"M CTc. CTP N P
46 15.223 0.734 -0.012 1.071 2.756 010 009 069 087 0 3 M*
47 7 10.368 0.672 -0.173 0.088 2.635 026 012 021 021 030 4 M
48 13.569 0.717 -0.142 0.481 2.669 027 023 026 050 045 4 M
49 12.860 0.755 -0.176 0.457 2.692 013 004 021 052 034 4 M
50 14.612 0.629 -0.072 0.888 2.741 031 027 057 042 018 4
51 T5 9.659 0.684 -0.185 0.126 2.652 016 020 030 026 030 4 M
52 12.524 0.757 -0.216 0.377 2.590 043 001 004 085 053 2
53 15.348 0.621 0.155 0.786 2.795 054 040 025 127 065 3
54 11 10.890 0.766 0.438 0.402 2.630 021 018 020 018 018 4
55 10 10.774 0.692 -0.129 0.170 2.663 013 021 032 025 046 4 M
56 15.190 0.784 -0.080 0.892 2.811 004 015 103 105 045 3
57 T2 7.103 0.758 -0.156 0.075 2.558 046 076 116 025 021 2 M
58 13.084 0.745 -0.183 0.439 2.680 028 031 053 072 043 4 M
59 12.801 0.626 0.312 0.466 2.610 015 018 043 039 024 4
60 14.837 0.555 0.032 0.631 2.645 037 026 037 043 040 4
61 11.460 0.767 -0.205 0.276 2.668 022 040 073 083 030 4 M
62 6 10.296 0.710 -0.162 0.162 2.656 016 017 032 055 052 3 M
63 14.707 0.740 -0.098 1.072 2.830 013 008 025 041 057 4 M*
64 14.163 0.764 -0.145 0.666 2.695 016 034 065 043 048 4 M
65 15.363 0.614 0.459 0.345 2.654 031 009 048 101 094 3
66 4 9.991 0.261 0.192 0.470 2.707 013 020 036 033 051 3
67 14.953 0.486 0.163 0.350 2.634 026 024 052 164 046 4
68 14.885 0.908 -0.291 0.955 2.724 029 044 140 206 072 4
69 15.148 0.815 -0.146 1.203 2.783 040 017 002 - - 2,1
70 13.891 0.702 -0.099 0.524 2.693 013 037 078 - - 2,1 M
71 14.403 0.432 0.321 0.364 2.617 073 080 117 _ _ 2,1
72 13.422 0.364 0.090 0.870 2.791 005 032 055 018 - 2,1
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Tabla 5.4. Resultados de la fotometría en NGC 6913.
Id H o a g Sanders V b-y m , Cl P a v <Tb-y CTm, CTc, N P
01 14.518 0.475 0.178 0.384 2.592 047 051 052 041 052 4
02 14.593 0.828 0.025 0.414 2.642 026 026 035 065 019 5
03 15.813 1.004 -0.067 1.048 2.657 033 074 110 417 007 4
04 21 13.290 0.446 0.146 0.430 2.590 031 023 047 065 043 5
05 9 146 10.528 0.192 0.192 0.681 2.663 016 003 007 015 017 4 0
06 15.880 0.706 0.172 0.568 2.538 021 011 011 068 016 3
07 15.404 0.767 -0.073 1.147 2.747 027 047 060 099 040 5
08 138 13.479 0.689 -0.043 1.251 2.757 030 016 036 040 010 5 0
09 15.870 0.949 0.100 0.807 2.624 013 014 081 739 068 3
10 26 14.119 0.886 -0.136 1.102 2.706 028 034 062 117 032 5
11 15.145 0.713 -0.016 0.953 2.755 027 049 093 181 050 5 M*
12 3 157 8.863 0.727 -0.180 0.180 2.616 028 011 019 052 009 5 M-57
13 134 13.840 0.772 -0.090 0.928 2.722 018 019 036 060 017 5 M-14
14 14.648 0.757 -0.063 1.324 2.770 034 035 061 186 049 5 M*
15 16.145 0.933 -0.075 0.547 2.624 015 015 017 132 - 3,1
16 15.432 0.722 -0.006 1.331 2.819 028 023 060 354 103 5
17 14.536 0.616 0.268 0.477 2.621 033 017 021 094 021 5
18 8 147 10.186 0.620 -0.121 0.147 2.625 023 008 006 033 006 4 M-83
19 15.019 0.749 -0.062 0.899 2.708 023 015 030 059 026 4 M*
20 15.370 0.811 -0.094 1.133 2.819 046 038 091 160 061 5
21 16.663 0.861 0.292 -0.015 2.760 095 016 081 599 043 4
22 15.393 0.716 -0.022 1.218 2.786 014 026 053 148 019 5 M*
23 15.940 0.566 0.313 0.275 2.631 029 039 156 348 129 3
24 16.135 0.985 0.095 0.297 2.593 025 063 178 925 094 4
25 126 12.137 0.629 -0.100 0.450 2.650 020 008 009 009 018 5 M-82
26 15.843 0.830 0.041 0.834 2.670 033 018 042 228 112 4
27 22 154 13.231 0.692 -0.108 0.754 2.693 032 011 024 047 025 5 M-32
28 14.080 0.554 0.126 0.470 2.630 028 015 035 082 009 5
29 14.144 0.714 -0.092 0.746 2.696 025 029 046 080 028 5 M
30 4 149 8.902 0.619 -0.122 0.092 2.618 034 006 009 031 004 5 M-78
31 15.308 0.724 -0.015 0.843 2.742 051 020 023 074 055 5
32 15.409 0.582 0.247 0.359 2.630 042 024 018 042 037 4
33 15.686 0.788 -0.117 1.336 2.792 033 048 091 096 067 4 M*
34 15.168 0.659 -0.060 1.365 2.672 015 047 044 102 036 3
35 15.283 0.686 -0.024 1.174 2.773 036 030 057 075 038 5
36 19 142 12.866 0.648 -0.104 0.520 2.666 028 013 016 049 008 5 M-89
37 15.450 0.664 0.099 0.552 2.620 046 020 019 095 017 3
38 T42 162 13.921 0.696 -0.110 0.992 2.731 020 035 060 124 030 5 M -l
39 14.065 0.521 0.022 0.635 2.668 059 053 064 066 026 5
40 15.584 0.759 0.085 0.939 2.754 043 049 148 426 041 5
41 14.601 0.690 -0.064 0.852 2.705 029 013 036 095 042 5
42 14.623 0.586 0.018 0.854 2.647 028 011 026 178 010 2
43 15.350 0.737 -0.086 1.293 2.720 018 005 053 107 049 4 M*
44 14.460 0.727 -0.106 0.873 2.713 023 018 015 040 036 5 M
45 14.257 0.762 -0.070 0.959 2.736 024 012 011 028 026 5 M
46 14.869 0.743 -0.063 0.900 2.723 037 022 037 097 031 5 M*
47 14 148 11.864 0.296 0.161 0.484 2.663 032 010 008 025 011 5 83
48 16.010 0.694 0.221 0.168 2.674 081 040 026 074 032 3
49 15.637 0.860 -0.039 0.876 2.810 040 027 036 245 068 5
50 15 130 12.089 0.695 -0.107 0.314 2.646 022 009 009 026 009 4 M-87
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Tabla 5.4 (sigue)
Id H o a g Sanders V b-y m i C| P a v <Vy a mi N P
51 5 125 9.407 0.749 -0.221 -0.143 2.506 010 027 035 037 029 5 M-83
52 14.488 0.815 -0.135 0.966 2.731 033 028 062 071 020 5 M
53 15.614 0.850 -0.046 1.113 2.755 044 053 047 183 053 5
54 15.738 0.826 -0.074 1.188 2.802 046 016 066 129 031 4
55 15.438 0.715 -0.006 1.199 2.702 057 051 039 184 048 4 M*
56 23 144 13.457 0.608 0.146 0.421 2.631 031 018 029 045 013 5 59
57 15.461 0.941 -0.129 1.447 2.808 031 041 070 121 110 4
58 2 159 8.970 0.669 -0.159 0.150 2.623 026 004 021 041 009 4 M-72
59 1 135 8.574 0.281 0.155 0.601 2.667 024 014 026 029 007 5 76
60 14.388 0.539 0.277 0.530 2.633 033 031 040 093 015 5
61 20 150 13.085 0.704 -0.135 0.581 2.684 012 012 023 018 011 4 M-25
62 T27 140 11.364 0.686 -0.133 0.344 2.648 024 007 008 035 011 5 M-42
63 14.441 0.716 0.089 0.438 2.642 038 056 069 075 035 3
64 112 13.957 0.635 -0.036 0.721 2.660 024 049 053 054 028 4 M-26
65 14.758 1.444 0.105 0.938 2.661 022 031 071 597 050 5
66 16.106 0.847 0.014 0.992 2.669 010 056 076 207 127 4
67 16 124 12.163 0.577 -0.087 0.355 2.662 020 020 021 035 009 5 M-77
68 12 122 11.733 0.635 -0.127 0.307 2.645 030 020 023 023 011 4 M-33
69 137 12.878 1.787 0.426 0.923 2.658 024 014 013 219 013 4 26
70 15.814 0.753 0.035 0.576 2.656 066 088 129 110 022 4
71 18 133 12.811 0.631 -0.095 0.498 2.686 027 020 016 029 026 5 M-86
72 17 152 12.507 0.618 -0.121 0.486 2.670 025 013 023 046 014 5 M-88
73 14.811 0.522 0.129 0.412 2.633 034 040 076 099 028 5
74 6 139 9.322 0.644 -0.151 0.130 2.635 026 006 021 023 028 5 M-79
75 16.333 0.536 -0.005 0.463 2.644 056 587 238 441 024 3
76 15.129 0.948 -0.142 0.936 2.743 035 028 067 097 072 5
77 16.339 1.009 -0.055 0.479 2.725 054 048 045 135 066 4
78 16.146 1.031 0.251 0.705 2.670 030 043 136 273 087 4
79 110 11.856 0.561 -0.031 0.520 2.640 042 044 098 127 027 3 82
80 14.638 0.687 -0.134 1.118 2.760 037 029 050 059 044 5 M*
81 14.881 0.604 0.367 0.519 2.621 041 011 046 161 034 5
82 15.518 0.653 0.225 0.272 2.645 050 061 110 082 055 5
83 118 13.978 1.591 -0.197 0.746 2.693 145 051 095 282 020 4 57
84 15.468 0.899 -0.139 1.032 2.829 031 022 034 122 020 4
85 15.547 0.939 -0.086 0.790 2.780 027 046 168 082 052 3
86 14.615 0.979 -0.160 1.006 2.773 016 035 031 068 024 3
87 14.107 0.547 0.249 0.500 2.643 007 010 028 076 018 3
88 14.568 0.558 0.046 1.047 2.846 016 038 045 - 072 2,1
a 13 167 11.809 0.657 0.341 0.391 2.622 _ _ _ _ _ 1 71
b 168 13.207 1.208 0.170 0.748 2.613 - - - - - 1 79
c 166 13.685 0.675 -0.163 1.071 2.705 - - - - - 1 87
d 14.843 0.591 -0.060 0.536 2.653 - - - - - 1
e 15.139 0.527 0.279 0.727 2.693 - - - - - 1
f 15.225 0.720 -0.086 1.064 2.777 034 047 057 128 048 2 M*
g 15.815 0.718 -0.029 0.436 2.630 008 037 115 277 009 2
h 15.863 0.866 -0.139 0.876 2.816 - - - - - 1
i 15.914 0.837 -0.001 1.248 2.759 - - - - - 1
i 14.400 0.835 -0.058 0.580 2.657 - - - - - 1
k 16.446 1.061 -0.300 0.208 2.226 - - - - - 1










Figura 5.2. NGC 6913. Carta de identificación de la estrellas listadas en la tabla 5.4
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5.1.3 Colores intrínsecos. Diagramas color-magnitud.
Para poder estudiar la pertenencia de las estrellas de campo observadas, 
necesitamos conocer previamente sus colores intrínsecos. Esto no es una tarea fácil, 
teniendo en cuenta que se ha observado hacia una zona altamente enrojecida y rica en 
estrellas OB como es la región del Cisne.
Dado que para obtener los colores intrínsecos (b-y)o, mo, co y la magnitud Vo, el 
proceso a seguir (y por tanto las calibraciones a utilizar) es diferente en función del rango 
de los tipos espectrales, el primer paso en el proceso de obtención de los colores 
intrínsecos de las estrellas ha sido realizar una primera estimación de los tipos espectrales 
utilizando la fotometría uvby-P y siguiendo los criterios dados por Stromgren (1966). Para 
ello se han utilizado los índices [mi] y [ci] parcialmente libres del efecto de enrojecimiento 
interestelar, definidos como:
[ci]= ci - 0.19 (b-y)
[mi] = mi + 0.34 (b-y) 
a partir de la relaciones determinadas por Crawford y Mandwewala (1976).
A partir de la posición de las estrella en el diagrama [mi]-[ci] se ha realizado una 
primera clasificación de los tipos espectrales. Estos diagramas se pueden ver en las figuras
5.3 y 5.4 para ambos cúmulos. La línea sólida representa la relación estándar dada Perry, 
Olsen y Crawford (1987).
Para sobredeterminar la estimación del tipo espectral realizada, también se ha 
utilizado el índice Hp relacionado con la temperatura efectiva y también libre del 
enrojecimiento estelar. Hemos clasificado cada estrella en uno de los siguientes grupos, 
Moon (1985c):
1. Grupo temprano: Tipo espectral: B0-A0 2.59 < P < 2.88
2. Grupo intermedio: Tipo espectral: A0-A3 2.88 < P < 2.93
3. Grupo tardío : Tipo espectral A3-F0 2.72 < P < 2.88
Dado que en los campos de los cúmulos NGC 6910 Y NGC 6913 también
aparecen estrellas de tipos F y G posiblemente de campo, hemos añadido dos grupos más a 
la clasificación anterior, siguiendo el esquema de clasificación presentado en Jordi et al 
(1997):
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4. Tipo espectral: F0-G2 2.58 < p < 2.72
5. Tipo espectral: G3 en adelante o estrellas con emisión p anómala P < 2.58
En la frontera de las tres primeras regiones, pueden aparecer casos dudosos al 
intentar asignar una estrella a una de estas regiones. Para estas estrellas hemos utilizado el 
algoritmo de clasificación presentado por Figueras et al (1991) para las estrellas A.
El 20% de las estrellas medidas se han considerado conflictivas al no poder ser 
asignadas a ninguno de los cinco grupos. Esto es debido a que muchas de ellas son estrellas 
con magnitudes mayores que 14.5 y por tanto su magnitud y colores fotométricos no son 
lo suficientemente precisos o que son estrellas anómalas o con presencia de emisión en las 
líneas de Hp. Estas estrellas se estudiaran posteriormente en el epígrafe 5.1.4 en el que 
analizaremos las pertenencias de las estrellas al cúmulo, una vez que sus parámetros estén 
fijados a partir de las estrellas cuyos datos son más fiables. Por el momento este 20% de 
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Figura 5.3 Diagrama [mi]-[ci] para NGC 6910. La línea continua es la relación 
estándar de Perry, Olsen y Crawford (1987).
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Figura 5.4 Diagrama [mi]-[ci] para NGC 6913. La línea continua es la relación 
estándar de Perry, Olsen y Crawford (1987)
Para poder determinar los colores intrínsecos (b-y)o, mo, co y la magnitud Vo es 
necesario determinar de forma precisa el enrojecimiento estelar de cada estrella. Por tanto, 
una vez que hemos asignado cada estrella a uno de los cinco grupos anteriores, el siguiente 
paso ha sido calcular su enrojecimiento. Para ello se han utilizado las diferentes 
calibraciones de colores intrínsecos existentes en la bibliografía. En la tabla 5.5 se muestran 
las calibraciones utilizadas en cada una de las cinco regiones.
Tabla 5.5 Calibraciones utilizadas en cada región fotométrica de la secuencia principal.
Grupo Calibración de colores intrínsecos
1 - BO-AO Crawford (1978)
2 - A0-A3 Grosb0l (1978)
3 - A3-F0 Crawford (1979)
4 - F0-G2 Crawford (1975) - Olsen (1988)
5 -G3 y > Olsen (1984) - Moon (1985c)
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Vamos a continuación a describir con detalle cada una de las calibraciones:
Grupo 1 - Estrellas B0-A0
El cálculo del enrojecimiento para estrellas B se basa en el hecho de que los índices 
ci y (b-y), ambos relacionados con la temperatura efectiva se ven afectados de forma 
diferente por el enrojecimiento interestelar. El índice ci, está mucho menos a 
fectado por el reddening que el (b-y). Siguiendo la calibración empírica de Crawford (1978) 
para el cálculo de los índices intrínsecos en estrellas de tipo B, hemos entrado en la tabla de 
relaciones estándar de Perry, Olsen y Crawford (1987) para estrellas B tomando ct como 
parámetro independiente de reddening. A partir de ci, interpolando en los valores de la 
tabla obtenemos un valor de (b-y)o, obteniendo un primer valor del exceso de (b-y)
E(b-y) = (b-y) - (b-y)o
y mediante la calibración de Crawford y Mandwewala (1976) calculamos los excesos en los 
otros índices:
Av = 4.3 E(b-y)
E(mi) = -0.34 (b-y)
E(ci) = 0.19 E(b-y) 
por tanto las primeras aproximaciones a sus valores intrínsecos son:
Vo = V - Av 
mo = mi - E(mi) 
co = ci - E(ci)
Ahora seguimos un proceso iterativo tomando como ci * co que termina cuando entre dos 
correlativos c0 existe una diferencia menor que 0.001 mag.
Grupo 2 - Estrellas A0-A3
Para determinar los colores intrínsecos de las estrellas pertenecientes a este grupo 
hemos utilizado las expresiones derivadas por Grosb0l (1978) :
[mi] - 0.650 ao + 0.482 r = 0.176 
(b-y)o -1.071 [mi] - 0.387 r = -0.189 
donde ao = (b-y)o + 0.18 [ (u-b)o -1.36) ]
r = 0.35 [ci] + 2.565 - 0 
estando tanto [mi] como r libres del enrojecimiento estelar.
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De la primera ecuación y de la expresión de a = (b-y) + 0.18 [ (u-b) -1.36) ] dada 
por Stromgren (1966) es posible determinar:
E(b-y) = E(a)/1.288
También se puede obtener otra determinación del E(b-y) a partir dé la segunda 
expresión.
En los casos de los que se dispone del índice P se ha utilizado también la expresión 
de Claria (1974):
E(b-y) = 0.692 (b-y) - 1.073 mi - 0.065 ci + 0.523 P - 1.265
Grupo 3 - Estrellas A3-F0
Para este grupo de estrellas hemos utilizado la calibración dada por Crawford
(1979).
El índice P se utiliza como parámetro indicador de la temperatura efectiva y ci (o 
8ci) como parámetro indicador de la luminosidad. Aunque (b-y) también es un indicador 
de la temperatura efectiva en este rango, no es independiente del enrojecimiento estelar, 
especialmente en el caso de estrellas de tipo A.
La calibración de Crawford únicamente es válida para estrellas no evolucionadas 
con índices de color variando en el rango:
2.72 < P < 2.89 y 5ci < 0.28
Para determinar los colores intrínsecos, obtenemos las cantidades Srm y 8ci a 
partir de la tabla de relaciones estándar de Perry, Olsen y Crawford (1987) como:
8mi =  mi(ZAMS, P)-mi (observado)
8ci = ci(observado)-ci(ZAMS,P) 
y calculamos el color intrínseco (b-y)o a partir de la ecuación:
(b-y)o — 2.946 -1.00 P - 0.1 Seo - 0.25 8mo si Smo < 0 
(b-y)o = 2.946 -1.00 P - 0.1 8co si Smo > 0
Mediante la calibración de Crawford y Mandwewala (1976) calculamos las primeras 
aproximaciones a los colores intrínsecos Vo, mo y co y seguimos un proceso iterativo en el 
que se toman como valores iniciales:
8mi * Smo y Sci ~ Seo
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y repetimos el proceso de nuevo, hasta obtener dos valores de E(b-y) consecutivos que se 
diferencien en menos de 0.001. El proceso iterativo descrito, converge hacia el valor 
definitivo de E(b-y).
Grupo 4 - Estrellas F0-G2
La calibración para estrellas F de Crawford (1975) se basa en el hecho de que tanto 
P como (b-y) son índices relacionados son la temperatura efectiva y mientras que P está 
libre del efecto del enrojecimiento estelar, (b-y) si se ve afectado por este efecto.
El proceso a seguir es el siguiente: tomamos como parámetro independiente p, 
buscamos los índices mi y ci estándar correspondientes, en la tabla de valores estándar de 
Perry, Olsen y Crawford (1987) y calculamos 5mi y 8ci.
Con dichos valores calculamos la primera aproximación al (b-y)o utilizando la 
expresión:
(b-y)o =  0.222 -1.11 AP + 2.7 (AP)2 -  0.5 6ci - (0.1 + 3.6 AP) 8mi
donde AP = 2.72 — P
válida para
(8c. < 0.280
2.590 < P <  2720, (b - y) < 0.400 < ^
o su revisión posterior de Olsen (1988),
(b-y)o = 0.217 + 1.34 AP + 1.6 (AP)2 4- C 5ci - H
donde AP = 2.72 — P
C= 4.9 Ap +  32.2 5mi -262(8mi)2—1.31
(0.16> + 458mj 4- 3.5Ap8mt) si 5mt < 0.060
(0.248m, + 0.035) si 8mt > 0.060
para P > 2.630] 
para P < 2.630J
válida para
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f+0.13 si 8m0 > 0.0601
1.6AB > C >  \ « t
K [-0 .05  si 8m0 < 0.060j
Tenemos así el primer valor del exceso de (b-y) y mediante la calibración de 
Crawford y Mandwewala (1976) calculamos los excesos en los otros índices y las primeras 
aproximaciones a los colores intrínsecos Vo, mo y co y repetimos el proceso de nuevo, a 
partir de estos valores hasta obtener dos valores de E(b-y) consecutivos que se diferencien 
en menos de 0.001. El proceso iterativo descrito, converge hacia el valor definitivo de 
E(b-y).
Grupo 5 - Estrellas G3 en adelante
Para este grupo hemos adaptado las expresiones siguientes, presentadas por Moon 
(1985c) y basadas en la calibración preliminar de Olsen (1984):
E(b-y) = 1.353 (b-y) -0.231 (u-b) -0.207 para 0.39 < (b-y)o ^  0.65
E(b-y) = 0.806 (b-y) + 1.023 ci - 0.674 para 0.65< (b-y)o < 0.79
E(b-y) = 1.589 (b-y) -3.10 ci -1.130 para 0.79 < (b-y)o < 1.00
Al finalizar el proceso obtenemos los colores intrínsecos y los excesos de color 
individuales de las estrellas observadas.
Inspeccionando los excesos individuales obtenidos, observamos claramente que los 
valores siguen una distribución binomial. Aparece un grupo de estrellas muy enrojecidas 
con E(b-y) aproximadamente de 0.8 mag y un grupo de estrellas poco enrojecidas con 
E(b-y) menores que 0.3 mag.
Las estrellas poco enrojecidas se corresponden con los tipos espectrales A, F y G, 
mientras que todas las estrellas B observadas presentan unos efectos casi tres veces 
mayores del enrojecimiento estelar.
A partir de estos valores tan diferenciados del reddening disponemos de un primer 
criterio de pertenencia. Si las estrellas de tipos tardíos fueran miembros de los cúmulos, se 
encontrarían a la misma distancia y no deberían tener valores del reddening tan diferentes.
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Por tanto el primer criterio fotométrico que hemos seguido para determinar la 
pertenencia de las estrella a los cúmulos ha sido precisamente el alto valor del reddening 
unido al hecho de que sean estrellas de tipos tempranos OB.
Para las estrellas determinadas como miembros del cúmulo NGC 6910 a 
partir del criterio anterior, hemos calculado el reddening medio obteniendo un valor 
de E(b-y)= 0.78 con una dispersión de 0.06 mag. Para NGC 6913 obtenemos un 
valor de E(b-y)=0.76, con una dispersión de 0.06 mag.
A partir de estos valores se ha eliminado como miembro la estrella n° 691310 por 
presentar un exceso de 0.915 que se desvía mas de 2ct respecto del exceso medio del 
cúmulo NGC 6913.
El reddening local parece igual para ambos cúmulos dentro de las 
indeterminaciones de 0.06 mag. Estos valores aunque ligeramente superiores, están en 
buen acuerdo con los dados por Crawford et al (1977) de E(b-y)=0.75 para ambos cúmulos 
y están en total acuerdo en el caso del cúmulo NGC 6913 con los valores dados por 
Massey et al (1995) de E(B-V)=1.03 que según la relación E(b-y)=0.74E(B-V) dada por 
Crawford y Mandwewala (1976) equivale a un E(b-y)=0.76.
En las figuras 5.5 y 5.6 se muestran las estrellas seleccionadas como miembros con 
indicación de sus enrojecimientos individuales. Inspeccionando esas figuras observamos 
claramente que el enrojecimiento es variable a lo largo del campo de ambos cúmulos. A 
partir de los excesos individuales se ha estudiado si existe alguna correlación entre los 
excesos de las estrellas miembro y su posición o luminosidad. No tiene sentido estudiar una 
correlación con el tipo espectral, puesto que todas las estrellas miembro son de tipo 
temprano con muy poco rango espectral.
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Figura 5.6 Miembros de NGC 6913 con indicación de su E(b-y) individual.
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Para el estudio de la existencia de una correlación entre los excesos individuales y la 
posición de las estrellas en el campo, hemos dividido las estrellas del cúmulo NGC 6913 en 
dos grupos, las que tienen enrojecimiento mayor que el enrojecimiento medio del cúmulo 
de 0.76 mag. ó las que lo tienen menor. En la figura 5.6 observamos que las estrellas de 
ambos grupos aparecen mezcladas sin seguir ninguna regla fija, es decir el enrojecimiento 
aunque variable, no parece estar confinado a ninguna región particular del cúmulo. Para el 
cúmulo NGC 6910 la situación es un poco diferente. Realizando la misma división de las 
estrellas en dos grupos, las que tienen exceso mayor y las que lo tienen menor que el exceso 
medio de E(b-y)=0.78, se observa en la figura 5.5 que hay una mayor concentración de 
estrellas con reddening alto en el extremo superior izquierdo del campo (de 14 estrellas, 
solo una tiene exceso menor que 0.78). Por contra, también aparecen 2 estrellas con exceso 
alto en la zona central izquierda y una estrellas aislada en la parte inferior. La explicación de 
estos excesos variables puede deberse a que por la corta edad de las estrellas aún puede 
encontrarse materia interestelar en el cúmulo o en sus proximidades.
La estrella aislada en la parte inferior de la imagen del cúmulo NGC 6910, con 
exceso 0.841 es la n° 691001. Esta estrella es una binaria espectroscópica (Hill 77). En el 
siguiente epígrafe 5.1.4, volveremos a tratar sobre ella para comentar su posición en los 
diagramas color magnitud. También veremos, que aunque no se disponen de datos de 
movimientos propios de Sanders (1973), si se disponen de datos del catálogo Hipparcos 
que concuerdan bien con el hecho de que sea miembro del cúmulo, aunque no pueda 
asegurarse su pertenencia a partir de estos datos por disponer de movimientos propios 
únicamente para dos de las estrellas del cúmulo.
Para estudiar la relación del exceso con la luminosidad, hemos representado 
el diagrama Vo-E(b-y) en la figura 5.7. De su inspección podemos concluir que 
tampoco parece existir correlación entre luminosidad y reddening local.
El reddening calculado no parece por tanto correlacionado con la masa 
(luminosidad) de la estrella y sería mas un efecto de la distribución compleja de los restos 
de la nube progenitora, que puede estar asociada a la propia estrella o que puede estar en el 
camino óptico de los fotones, pero alejada de la estrella en cuestión.
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Figura 5.7 Diagrama Vo-E(b-y) para ambos cúmulos.
Debido a este reddening diferencial local, para calcular los colores intrínsecos 
(b-y)o, mo, co y la magnitud Vo, hemos utilizado el exceso individual de cada estrella 
miembro en lugar de utilizar los excesos medios del cúmulo. Una vez obtenidos los colores 
intrínsecos se han representado los diagramas color-magnitud Vo-(b-y)o y Vo-co para NGC 
6910 y NGC 6913 que se muestran en las figuras 5.8 y 5.9. En las figuras también se 
muestra la ZAMS ajustada a diferentes módulos de distancia.
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Figura 5.8 Diagrama Vo-co para NGC 6910 y 6913. La línea continua representa la ZAMS 
ajustada a un módulo de distancia de 10.5 y la discontinua a un módulo de distancia de 11.
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Figura 5.9 Diagrama Vo-(b-y)o para NGC 6910 y 6913. La línea continua representa la 
ZAMS ajustada a un módulo de distancia de 10.5 y la discontinua a un módulo de distancia 
de 11.
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5.1.4 Pertenencia de las estrellas al cúmulo.
El criterio fotométrico utilizado para determinar la pertenencia de las estrella a 
ambos cúmulos ha sido que tuvieran ün alto valor del reddening, unido al hecho de que 
fueran estrellas de tipos tempranos OB.
Hemos comprobado la validez del criterio utilizando los diagramas color-magnitud 
(figuras 5.8 y 5.9) ya que si alguna de las estrellas seleccionada como miembro se encuentra 
claramente alejada de la SP del cúmulo, no puede forman parte de la historia de éste.
Como se puede observar en las figuras, salvo la estrella n° 691351 que aparece a la 
izquierda de la SP, todas las demás estrellas seleccionadas como candidatas parecen seguir 
bien la secuencia.
Las dos estrellas más brillantes del cúmulo NGC 6910 son la n° 691057 una 
supergigante de clase B2 I (Walbom 1971) y la n° 691001 una binaria espectroscópica. (Hill 
1977).
La estrella 691351 que aparece a la izquierda de la secuencia principal, es una 
estrella Be según Mermilliod (1986) y Massey et al (1995). A esta estrella con exceso de 
color inicial de 0.892 e índice beta de 2.506, le hemos aplicado el procedimiento descrito en 
Torrejon (1997) para desacoplar el exceso producido por la presencia de la envoltura 
circunestelar, del exceso debido al enrojecimiento interestelar. La idea es utilizar el índice P 
como información adicional que caracteriza la emisión circunestelar, y después utilizar el 
método de Crawford (78) para calcular el reddening interestelar. Después del desacople el 
nuevo valor que obtenemos del exceso interestelar es de 0.802 y el nuevo valor de p es de 
2.671. En las figuras 5.8 (b) y 5.9 (b) se muestra la posición de esta estrella utilizando los 
nuevos colores intrínsecos obtenidos a partir de este proceso. Dado que su nueva posición 
concuerda mucho mejor con el resto de las estrellas B’s, tampoco descartamos esta estrella 
como miembro del cúmulo.
Antes de pasar a comentar el resultado final sobre las pertenencias, vamos a analizar 
las estrellas que fueron consideradas conflictivas en el epígrafe 5.1.3 por no poder ser 
asignadas a ninguno de los cinco grupos de clasificación en función del tipo espectral 
descritos en dicho epígrafe. Para estas estrellas, que tienen todas ellas magnitudes aparentes 
superiores a 14.5 y que por tanto pueden ser posibles candidatas a miembros de tipos
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espectrales B9-A2, se ha realizado la siguiente comprobación. Se ha supuesto que son 
miembros y se ha corregido cada una de ellas de un exceso de color igual al exceso medio 
de cada cúmulo. A partir de los colores intrínsecos obtenidos, se han representado en los 
diagramas color-magnitud y se han determinado también como miembros fotométricos 
aquellas estrellas que ajustan bien en los diagramas color-magnitud, ver figuras 5.8(b) y 
5.9(b). Las nuevas estrellas determ inadas como miembros (seis en el cúmulo NGC 
6910 y diez en el cúmulo NGC 6913) se han mostrado con una M* en la última 
colum na de las tablas 5.3 y 5.4.
Estas nuevas estrellas consideradas como miembros, no han sido utilizadas en los 
cálculos posteriores de magnitud absoluta individual, ni en las estimaciones del módulo de 
distancia y edad de los cúmulos, debido a su mayor imprecisión en los índices fotométricos. 
Recordemos que los errores internos para estrellas de magnitud V > 14.5 son de oy=.03, 
a(b-y)=.03, ami=.05, aci=.10, y ap=.04.
Las figuras 5.8(b) y 5.9(b) también se han utilizado para detectar posibles estrellas 
binarias. Se han considerado como binarias (además de la n° 691001 que es una binaria 
conocida) aquellas estrellas que quedan aproximadamente en una banda entre 0.4-1.0 mag. 
por encima del MD=11, (estrellas n° 691061, 691049, 691362, 691325, 691372, 691361, 
691327, 691313, 691338 y 691352). En las figuras se han representado con su símbolo 
habitual recuadrado. Tampoco se han tenido en cuenta en esta clasificación las nuevas 
estrellas consideradas como miembros.
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Figura 5.8(b) Diagrama Vo-co para NGC 6910 y 6913, enriquecido con nuevos 
miembros de tipos espectrales B9-A2. Los símbolos recuadrados representan 
estrellas consideradas como posibles binarias o binarias ya conocidas.
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Figura 5.9(b) Diagrama Vo-(b-y)o para NGC 6910 y 6913, enriquecido con 
nuevos miembros de tipos espectrales B9-A2. Los símbolos recuadrados 
representan posibles binarias o binarias ya conocidas.
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Como resultado final, de las 72 estrellas observadas en NGC 6910, 
clasificamos como miembros fotométricos 36 de ellas (« 50%) y de las 99 
observadas en NGC 6913 clasificamos como miembros 33 («33%).
Para el cúmulo NGC 6913, Sanders (1973) publicó un estudio de pertenencias 
basadas en movimientos propios. Según sus resultados Sanders indica que sobre la mitad 
de las estrellas de campo no son miembros del cúmulo, pero que estadísticamente entre las 
estrellas en las que sus movimientos propios concuerdan con el promedio del cúmulo, 
debería existir una fracción importante de estrellas no miembros.
Nuestros resultados sobre el número de estrellas pertenecientes al cúmulo 
respecto al de estrellas de campo, concuerdan con esta última indicación de 
Sanders. Sin embargo encontramos discrepancias individuales entre las estrellas 
determinadas como miembros por Sanders y las nuestras. Comparando las estrellas 
comunes en ambos estudios, obtenemos que de 20 estrellas determinadas como miembros 
por Sanders, 12 son miembros y 8 son no miembros según nuestra determinación 
fotométrica. Y de 10 no miembros de Sanders, encontramos 7 miembros y 3 no 
miembros.
En resumen, de 30 estrellas comparadas, únicamente 15 de ellas cumplen ambos 
criterios. El criterio de pertenencia cinemático utilizado en esta comparación, ha sido que 
la probabilidad de pertenencia fuera superior al 50%. Si relajamos esta condición al 32%, la 
coincidencia es algo mas alta, ya que ambos criterios coincidirían para 18 de las 30 estrellas 
comparadas.
En la última columna de la tabla 5.4, las estrellas determinadas como miembros 
según los resultados fotométricos se muestra con una M. En esta misma columna hemos 
mostrado para aquellas estrellas comunes con el trabajo de Sanders (1973) las 
probabilidades de pertenencia (en %) determinadas en dicho trabajo.
Hemos realizado también una comparación utilizando los datos del Catálogo 
Hipparcos. Los datos obtenidos, para cinco estrellas de nuestro trabajo localizadas en el 
catalogo se pueden ver en la tabla 5.6. En las dos primeras columnas se muestra la 
correlación entre nuestra identificación y la de Hipparcos, en las dos siguientes los 
movimientos propios medidos en miliarcosegundos por año, en la columna 5 aparece la 
paralaje en miliarcosegundos, y en la última columna de comentarios la determinación de la 
pertenencia fotométrica obtenida en este trabajo.
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Tabla 5.6 Datos de movimientos propios y paralajes del Catalogo Hipp>arcos.
Id Hipparcos Id p« (m as/year) (^(m as/year) paralaje (mas) Com enttario
691001 100542 -4.55 -4.54 -0.02 M - binaaria
691057 100548 -3.23 -5.74 0.08 M
691359 100586 -12.48 -13.1 3.01 NM
691358 100612 -1.28 -5.32 0.08 M
691374 100600 -3.51 -5.87 0.70 M
< >  691001 y 691057 -3.9 -5.1 >1000 pe
a 0.7 0.6
<>691358 y 691374 -2.4 -5.6 >1000 pe
a 1.1 0.3
< >  de las 4 estrellas m iem bro -3.1 -5.4 >1000 pe
CT 1.2 0.5
Uno de los objetivos del presente trabajo es comprobar si los cúmulos NGC 6910 
y NGC 6913 tienen alguna relación aparte de su posición aparente en la misrma zona del 
cielo. Como se puede observar a partir de los datos de la tabla 5.6, las estrellas nmiembro de 
ambos cúmulos tienen valores de los movimientos propios y paralajes mmy similares. 
Tanto si tomamos las estrellas de ambos cúmulos por separado como si hacermos la media 
conjunta, el valor de los movimientos propios es de aproximadamente -3 miliarccosegundos 
en a  y -5 en 8, con distancias superiores a 1000 pe. (hay que recordar que eel límite de 
Hipparcos está en algo mas de 1 miliarcosegundo).
A partir de estos datos, también comprobamos que el ressultado de 
pertenencias fotométrico para las cinco estrellas comparadas es coheremte con los 
movimientos propios proporcionados por Hipparcos. Los movimientos prropios de la 
estrella 691359 determinada como no miembro, se desvían claramente del valotr promedio 
de las otras dos estrellas miembro de NGC 6913 y también a través de los v?alores de la 
paralaje podemos excluir dicha estrella como miembro.
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5.1.5 Magnitud absoluta y distancia.
Los diagramas color magnitud mostrados en el epígrafe 5.1.3 (figuras 5.8 y 5.9) han 
sido utilizados para calcular el módulo de distancia de los cúmulos, mediante el ajuste del 
ZAMS a la secuencia principal de cada uno de ellos. Las líneas muestran el ZAMS para 
estrellas de tipo temprano, dado por Balona y Shobbrook (BS 1984), que puede ser 
representado de forma analítica mediante las relaciones:
P (ZAMS) = 2.640 + 0.2517 co - 0.140 co2 + 0.1704 co3 
Mv (ZAMS) = -2.769 + 9.599 co -16.207 co2 + 17.716 co3 - 6.949 co4
La línea continua es la Mv (ZAMS) ajustada un módulo de distancia de 10.5 y la 
línea discontinua ajustado a un módulo de distancia de 11. Para realizar este ajuste hemos 
tenido en cuenta que el ZAMS teórico define la luminosidad local mínima en la evolución 
de una estrella. El ZAMS empírico por tanto debe ser la envolvente inferior del diagrama 
H-R observado. Sin embargo debido a la dispersión observacional, algunas estrellas pueden 
aparecer ligeramente por debajo del ZAMS, por tanto para el ajuste debemos dibujar el 
ZAMS ligeramente por encima (algunas centésimas) de lo que sería la estricta envolvente 
inferior para ajustar este efecto. E l cúmulo NGC 6913 ajusta a valores intermedios de 
10.7 y el cúmulo NGC 6910 está claramente en valores de 11.
Por otra parte en el ajuste hemos considerado únicamente la región comprendida 
entre los valores 0.1 y 0.8 del índice co, ya que valores de co menores de 0.1 pueden incluir 
efectos evolutivos de las estrellas B’s muy tempranas y valores mayores de 0.8 podrían 
incluir estrellas que todavía no han alcanzado la secuencia principal y /o  con valores de la 
fotometría mucho más imprecisos.
Cuando consideramos las figuras 5.8(b) y 5.9(b) en la que se han incluido los 
candidatos residuales más tardíos, se observa que ambos cúmulos ajustan mejor a un valor 
común de 11 mag en el módulo de distancia. En el NGC 6913 cuando sólo se consideran 
estrellas hasta co=0.8 hay un pequeño efecto de selección en la zona 0.2-0.4 que puede 
hacerlo parecer situado a un módulo de distancia ligeramente inferior (10.7).
En la figura 5.8(b) se aprecia más claramente que la posición de ambos cúmulos en 
el diagrama color-magnitud es prácticamente indistinguible.
176 5 Análisis de los cúmulos
La estimación del error cometido con estos ajustes sólo puede hacerse de forma 
cualitativa. Teniendo en cuenta los errores de los índices y magnitudes fotométricas 
intrínsecos, que se han estimado en oyo=0.07, a(b-y)o—0.03 y crco=0.10, a partir de los 
errores internos de las estrellas más débiles y el error fórmula, más el alto reddening local y 
la presencia de binarias, podemos dar una estimación del error en los valores del módulo de 
distancia de 0.5 mag. Los módulos de distancia para ambos cúmulos quedan por tanto 
estimados en 11.0±0.5 para NGC 6910 y 10.7±0.5 para NGC 6913.
Hemos calculado también, la magnitud absoluta Mv individual de cada estrella, 
utilizando la calibración dada por BS (1984) de Mv en función de (P, co) la cual tiene en 
cuenta correcciones de efectos evolutivos. La calibración, válida por tanto para estrellas 
evolucionadas y no evolucionadas es la siguiente:
Mv = ao + ai log ((3-2.515) + a2 Jg] + a3 [gj3
donde:
[g] = log ((3-2.515) - 1.60 log (co+0.322) 
ao = 3.4994 
ai = 7.2026 
a2 = -2.3192 
2.3 = 2.9375
El error de la calibración es de 0.43 mag.
Los diagramas de Mv-(b-y)o y Mv-(co) se muestran en las figuras 5.10 y 5.11. La 
línea continua representa la ZAMS dada por BS(84).
Inspeccionado estas figuras, comprobamos que en ambos cúmulos la magnitud 
absoluta calculada utilizando la calibración de BS, se desvía claramente del ZAMS para las 
estrellas B’s de tipos tardíos en cerca de 1 magnitud, mientras que las estrellas B’s 
tempranas ajustan mucho mejor en la relación estándar.
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Figura 5.10 Diagrama Mv-co para NGC 6910 y 6913. La línea continua es la ZAMS.
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Figura 5.11 Diagrama Mv-(b-y)o para NGC 6910 y 6913. La línea continua es la ZAMS.
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Utilizando los valores individuales de la magnitud absoluta de las estrellas con 
índice co en el rango 0.1-0.8, hemos calculado el promedio del módulo de distancia Vo-Mv 
para el cúmulo NGC 6910 encontrando un valor de 11.2 con una désviación de ± 0.5. Esta 
desviación típica obtenida es la misma que la desviación de la calibración dada por BS (84).
El valor del modulo de distancia concuerda bien con el obtenido anteriormente 
mediante el ajuste del ZAMS a la secuencia principal de 11.0 ± 0.5. El valor obtenido por 
Hoag y Applequist (1965) a partir de la clasificación espectral MK es de 11.4 A partir de 
todos estos valores asumimos para NGC 6910 un módulo de distancia de 11.2 ±  0.5 
mag.
Realizando el mismo proceso para NGC 6913 encontramos un módulo de distancia 
de 11.3 ± 0.7. Este valor no es diferente a la estimación previa de 11.0 ± 0.5 realizada con 
el ajuste del ZAMS a la secuencia principal. Por otra parte el módulo de distancia estimado 
por Hoag y Applequist a partir de tipos espectrales es de 11.5 ± 1 mag, y el módulo de 
distancia obtenido por Massey et al (1995) también a partir de datos espectroscópicos (con 
cinco estrellas) es de 11.7±0.17.
La indeterminación en el valor del módulo de distancia de NGC 6913 es mayor que 
en el cúmulo NGC 6910. Para el cúmulo NGC 6913 vamos a tom ar como estimación 
del módulo de distancia el valor 11.2 ± 0.5, por ser un valor intermedio al 
proporcionado por la calibración de BS y al ajuste a la secuencia principal.
“Curiosamente” si promediamos todos los valores aparecidos previamente en la 
literatura, comentados en la introducción, el valor que obtenemos es de 11.1, muy próximo 
al valor calculado.
E n  la figura 5.12 mostramos el diagram a Vo-{3, en el que hemos representado 
el ZAMS ajustado al módulo de distancia asumido para ambos cúmulos de 11.2. 
Como se puede ver, las estrellas de ambos cúmulos se m ezclan perfectam ente, 
sugiriendo una distancia com ún y estados evolutivos muy próximos. E ste diagram a 
concuerda perfectamente con el representado por Crawford (77) para los miembros 
más brillantes de ambos cúmulos.
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Figura 5.12 Diagrama Vo-p para NGC 6910 y 6913. La línea continua 
representa el ZAMS ajustado a un módulo de distancia de 11.2 mag.
En resumen, lo que obtenemos es que ambos cúmulos parecen estar 
estrechamente relacionados. Ambos están situados muy próximos en la misma 
zona del cielo, están a la “misma” distancia, tienen valores del enrojecimiento muy 
similares y movimientos propios de Hipparcos indistinguibles.
5.1.6 Determinación de edades y comparación de modelos evolutivos.
Utilizando el módulo de distancia de 11.2 calculado en el epígrafe anterior, 
obtenemos la magnitud Mv para cada una de las estrellas de los cúmulos. Con estos valores 
hemos representado el diagrama Mv-(b-y)o (ver figura 5.13).
A partir de dicho diagrama y antes de entrar en el ajuste de las isócronas, podemos 
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(1) El diagrama color-magnitud de NGC 6910 se extiende desde magnitudes
Mv=-7.88 hasta Mv=0.77. En este diagrama es claramente visible una secuencia principal 
(SP) bien definida. En la zona superior de dicha SP aparecen estrellas moviéndose hacia la 
fase de gigante. La estrella más brillante del cúmulo es la n° 691057 con Mv=-7.88 y 
(b-y)o= 0.122 con tipo espectral B2 I (Walbom 1971). Excluyendo esta supergigante el 
diagrama se extiende desde Mv =-6.32 hasta Mv=0.8.
(2) El diagrama color-magnitud de NGC 6913 se extiende desde magnitudes
Mv=-5.95 hasta Mv=1.30. En este diagrama también podemos ver claramente la SP bien 
definida y estrellas moviéndose hacia la fase de gigante. La estrella más brillante del cúmulo 
es la n° 691312 una estrella variable (Mermilliod 1986) con Mv=-5.95 y (b-y)o—-0.114 con 
tipo espectral B21 (Hiltner 1956).
(3) La estrella n° 691001 es una binaria espectroscópica (Hill 1977), que se ha 
considerado como miembro del cúmulo. Si corregimos su magnitud Vo en 0.7 mag, su 
módulo de distancia es de 10.5 magnitudes, algo inferior al módulo de distancia 
determinado para el cúmulo. Su exceso de color es coherente con el exceso medio del 
cúmulo. Los movimientos propios obtenidos a partir del catálogo Hipparcos parecen 
indicar que si es miembro del cúmulo, aunque no pueda asegurarse a partir de ellos, ya que 
sólo disponemos de movimientos propios para dos estrellas de NGC 6910. Sin embargo su 
posición en ascensión recta y declinación respecto al resto de las estrellas del cúmulo 
resulta algo sospechosa.
(4) Las estrellas n° 691061, 691049, 691362, 691325, 691372, 691361, 691327,
691313, 691338 y 691352 se han considerado como posibles candidatas a binarias, por sus 
desviaciones respecto a la secuencia principal de los cúmulos.
(5) Las estrellas n° 691351 (Massey et al 1995) y 691358 y 691374 son estrellas
Be (Mermilliod 86). Sólo la estrella 691351 se desvía de forma sistemática respecto de la 
posición de las estrellas normales en el diagrama Mv-(b-y)o. Para esta estrella se ha 
recalculado su exceso de redenning a partir del proceso descrito por Torrejon (1997), 
desacoplando el efecto del exceso producido por la envoltura circunestelar del exceso 
producido por el enrojecimiento interestelar. Con el nuevo valor del E(b-y) su posición en 
el diagrama Mv-(b-y)o concuerda perfectamente con el resto de las estrellas B. Las otras 
dos estrellas Be están situadas en la misma posición que las estrellas B normales, por lo que 
no se les ha aplicado el desacople, ya que de acuerdo con Fabregat et al (1994) estas
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estrellas estarían en una fase no activa y por tanto son indistinguibles del resto de las 
estrellas B, ya que el comportamiento anómalo en los diagramas fotométricos de las 
estrellas Be activas (desviándose hacia la derecha en los diagramas Mv-(b-y)o ) es debido a 
la contribución de la emisión circunestelar y no a la propia estrella.
(6) La estrella 691372 parece ser una variable debido a la gran diferencia entre 
la magnitud V promedio de 5 medidas V=12.507±0.025 obtenida en este trabajo y la 
magnitud V=12.15 obtenida por Crawford et al (1977).
Para realizar la estimación de las edades de los cúmulos, hemos utilizado las 
isócronas calculadas a partir de los modelos evolutivos teóricos de Schaller et al (1992) y los 
recientes modelos de isócronas proporcionados por Claret (1995).
Uno de los objetivos del presente trabajo es la contrastación de los diferentes 
modelos, teniendo en cuenta sus diferentes ingredientes físicos (diferentes metalicidades y 
considerando o no los efectos del overshooting). Esto supone trabajar en un espacio 
multiparamétrico de 3 dimensiones (edad, metalicidad y overshooting).
La edad la estimamos básicamente mediante el ajuste del perfil de las isócronas a 
partir del tum-off. La metalicidad supone fundamentalmente cambios en la posición de las 
isócronas en el eje Mv y deformaciones de la traza evolutiva. La presencia o no de 
overshooting nos da desplazamientos muy importantes en el eje (b-y) además de 
deformaciones en los perfiles de las isócronas.
En la contrastación de los modelos, hemos utilizado los modelos de Schaller con y 
sin overshooting y calculados para metalicidad solar Z=0.02 y metalicidades inferiores 
Z=0.001 y Z=0.008. En los modelos sin overshooting el rango de masas iniciales es de 1.5 
M0 para Z=0.02 y 1.25 MQ para Z=0.08 y Z=0.001. Las isócronas construidas a partir de 
los códigos proporcionado por Meynet et al (1993), se han trasladado del plano teórico 
L-Teff al diagrama color-magnitud Vo-(b-y)o observacional, utilizando las fórmulas de 
calibración proporcionadas por Torrejon (1995).
Los modelos de Claret están calculados para composición química solar (Z=0.02, 
X=0.07) y composiciones (Z=0.01 X=0.73) y (Z—0.03, X=.65) e incluyen la consideración 
de nuevas opacidades y ritmos de generación de energía. Todas ellas incluyen en los 
cálculos una moderada cantidad de overshooting desde el núcleo convectivo, (Claret 1995).
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Las isócronas al igual que en el caso de las obtenidas a partir de los códigos de Meynet se 
han trasladado del plano teórico L-Teff al diagrama color-magnitud Vo-(b-y)o observacional 
utilizando las fórmulas de calibración de Torrejon (1995).
Vamos a analizar en detálle cada uno de los ajustes realizados:
Ajustes utilizando los modelos deSchaller (1992)
En la figura 5.13 mostramos el diagrama Mv-(b-y)o superponiendo diferentes 
isócronas obtenidas a partir de los modelos. En dicha figura la línea continua es el ZAMS 
determinado por BS (84). La metalicidad inicial utilizada ha sido la solar Z=0.02, dado que 
para estos cúmulos no se ha podido determinar la abundancia en metales de forma extema 
a los modelos al no existir estrellas miembro de tipo F. Con esta metalicidad Z=0.02 
hemos representado isócronas para diferentes edades (log x 6.7, 6.8, 6.9 y 7.0). En este 
primer ajuste todas las isócronas se han calculado a partir de los modelos con overshooting.
Como se puede observar en la figura, todas las isócronas quedan sistemáticamente 
por debajo del ZAMS de BS (84) y de nuestros valores. Para evitar dicha discrepancia se ha 
aplicado una desviación de -0.7 mag a la luminosidad de todas las isócronas. Mas adelante 
analizaremos con detalle el origen de dicha discrepancia.
En la figura 5.14 representamos las isócronas anteriores para edades log x 6.8, 6.9 y
7.0 corregidas de esta desviación de -0.7 mag, además de las isócronas para las mismas 
edades pero sin overshooting, también corregidas de -0.7 mag, para poder comparar ambos 
conjuntos de isócronas.
De la inspección de la figura 5.14 obtenemos :
- Comparando las isócronas con y sin overshooting, es evidente que el ajuste 
es mucho mejor en el caso de las isócronas en las que se ha tenido en cuenta este 
efecto. Aunque para cada una de las edades, la forma de las isócronas con 
overshooting es similar a la forma de las isócronas sin overshooting, existe un 
desplazamiento de éstas últimas en un factor 8(b-y)o »  0.04 que no se puede 
justificar como error debido a la fotometría.
- A partir de las isócronas con overshooting, la edad que mejor ajusta al 
diagrama CM del cúmulo es la isócrona con edad log x = 6.9±0.2.
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Los errores en la estimación de la edad utilizando este ajuste sólo pueden ser dados 
de forma cualitativa, en base a los errores debidos a la fotometría y a las variaciones en la 
calidad del ajuste en el diagrama color-magnitud cuando modificamos la edad de la 
isócrona. Por ello, hemos tenido en cuenta los errores tanto internos como de los residuos, 
en las calibraciones de la fotometría, estimados en 0.020 y 0.013 para V y (b-y) 
respectivamente y el error cometido en el cálculo del exceso E(b-y) que teniendo en cuenta 
el proceso iterativo de cálculo y los valores estándar de la tabla de Perry, Olsen y Crawford 
(87) se ha estimado en 0.015. Utilizando los errores fórmula en las correcciones de exceso, 
la precisión de las magnitudes corregidas puede estimarse en 0.07 mag y 0.02 mag para Vo y 
(b-y)o respectivamente. Con estos errores en (b-y)o la precisión dada en el ajuste de las 
isócronas es de 0.2.
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Figura 5.13 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas con overshooting 
para edades log x 6.7, 6.8, 6.9 y 7.0, de Meynet et al (1993).
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Figura 5.14 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas con y sin efectos de 
overshooting, para edades log x 6.8, 6.9 y 7.0, de Meynet et al (1993).
Una vez fijada la edad en logx^ó^, hemos realizado una comparación utilizando 
diferentes metalicidades y considerando modelos con y sin overshooting, (ver figura 5.15). 
Teniendo en cuenta la edad estimada para ambos cúmulos, es de esperar que su metalicidad 
sea superior a la solar puesto que al ser dos cúmulos muy jóvenes se han debido formar en 
un medio interestelar enriquecido. Esta es una aproximación filosófica al problema del 
enrojecimiento del ISM galáctico. Puede haber zonas de abundancias muy diferentes, pero 
en cualquier caso la “tendencia” es al enrojecimiento. Tomamos pues esta hipótesis como 
punto de partida sin descartar totalmente efectos de metalicidad negativa. Los modelos con 
metalicidades 0.001 y 0.008 inferiores a la solar, deberían ajustar peor que con metalicidad 
Z=0.02.
A partir de la figura 5.15 observamos como efectivamente los modelos con 
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en Mv, empeorando su correlación con el ZAMS de BS (84) y con la posición de las 
estrellas. Hay que recordar que todas las isócronas están desplazadas hacia arriba en 0.7 
mag. Es de suponer que para casos de metalicidad superior a la solar, el comportamiento 
sería el opuesto, es decir, las isócronas se desplazarían hacia arriba haciendo innecesario el 
desplazamiento realizado. En cualquier caso, al no disponer de los modelos de Shaller para 
metalicidades superiores a la solar esta suposición es meramente cualitativa.
A partir de dicha figura también comprobamos que aunque modifiquemos la 
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Figura 5.15 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas con y sin efectos de 
overshooting, para edad log T  6.9 y metalicidades Z=0.001, 0.008 y 0.02 de 
Meynet et al (1993).
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Como conclusiones de la comparación de los modelos de Schaller se tienen:
Los modelos teniendo en cuenta los efectos del overshooting ajustan mejor a 
los datos observácionales que los modelos sin overshooting, para un rango de 
edades razonable. En los modelos sin overshooting aparece un desplazamiento 8(b- 
y)o *  0.04 en las isócronas no justificable con los errores debidos a la fotometría.
Si modificamos la metalicidad de los modelos dentro de las metalicidades 
disponibles, los que mejor ajustan son los de metalicidad solar Z=0.02. Con esta 
metalicidad es necesario realizar un desplazamiento de Mv=-0.7 lo que podría 
explicarse si la metalicidad de ambos cúmulos fuera ligeramente superior a la solar. 
Desde el punto de vista de evolución galáctica esta es una hipótesis razonable.
La posición de las estrellas evolucionadas de ambos cúmulos es 
indistinguible, y por tanto las estimaciones de la edad coinciden para ambos 
cúmulos dentro de los errores estimados de 0.2. Siguiendo los modelos de Meynet 
la edad estimada es de logx=6.9±0.2.
Ajustes utilizando los modelos deClaret (1995)
En la figura 5.16 a) representamos el diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas 
para metalicidad (Z=0.02 Y=0.070) y edades log x 6.6, 6.8 y 7.0. Como se puede observar 
en la figura, para esta metalicidad las isócronas también quedan sistemáticamente por 
debajo del ZAMS y de nuestros valores, al igual que ocurría en el caso de las isócronas 
calculadas con los códigos de Meynet, y también en una cantidad aproximada de 0.7 mag 
en Mv. Por ello hemos representado en la figura 5.16 b) las mismas isócronas pero 
aplicándoles dicho desplazamiento.
En el caso de las isócronas de Meynet, hemos comprobado que para metalicidad 
inferior a la solar el ajuste a los datos observados empeora y se ha supuesto que para 
metalicidad superior a la solar el ajuste debe mejorar, haciendo innecesario el 
desplazamiento en Mv. No se ha podido realizar la comprobación en detalle, por no 
disponer de los modelos para metalicidad superior a la solar.
En el caso de los modelos de Claret, sí disponemos de los modelos para 
metalicidades superior e inferior a la solar y con ellos vamos a realizar dicha comprobación. 
Para ello hemos representado en la figura 5.17 la isócronas para las mismas edades que en
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la figura 5.16 (log x 6.6, 6.8 y 7.0) y para tres conjuntos de metalicidades (Z=0.01, 
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Figura 5.16 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando: a) las isócronas para metalicidad Z=0.02 y 
edades log x, 6.6, 6.8 y 7.0 de Claret (1995); b) las mismas isócronas pero aplicándoles un 
desplazamiento de -0.7 mag en Mv.
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Figura 5.17 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas para edades llog x, 6.6, 6.8 y 7.0. 
a) metalicidad Z=0.01, b) metalicidad Z=0.02 y c) metalicidad Z=0.03 <de Claret (1995).
5.1 NGC 6910 y NGC 6913 189
En la figura 5.17 se observa como efectivamente el ajuste mejora al 
aumentar la metalicidad. En cualquier caso, aun utilizando metalicidad Z=0.03 
sigue siendo necesario realizar un pequeño desplazamiento en Mv. Nuestra 
sugerencia es que este desplazamiento sería innecesario para metalicidad un poco 
superior (Z=0.04).
En la estimación de la edad y para poderla comparar con la estimada a partir 
de las isócronas de Meynet, hemos seguido el mismo procedimiento. Es decir, 
hemos considerado las isócronas con metalicidad Z=0.02 (figura 5.16 b) y 
desplazadas en -0.7 mag en Mv. A partir de dicha figura se observa que la isócrona 
que mejor ajusta a ambos cúmulos es la de log T= 6.9 ±  0.2. La edad estimada, es 
por tanto, la misma que la obtenida a partir de las isócronas de Meynet.
Sin embargo a partir de las isócronas de la figura 5.17 c), es decir con metalicidad 
Z=0.03 que es la que mejor ajusta a los datos, la edad estimada es algo inferior log x= 6.7 
± 0.2. En cualquier caso queda dentro de los errores del ajuste.
Como conclusiones de la comparación de los modelos de Claret se tienen:
Si modificamos la metalicidad de los modelos Z=0.01, Z=0.02 y Z=0.03, los 
que mejor ajustan son los de metalicidad Z=0.03. Nuestra sugerencia es que la 
metalicidad de los cúmulos puede ser todavía algo superior. El ajuste mejoraría 
para Z=0.04, haciendo innecesario el desplazamiento de las isócronas en Mv.
La posición de las estrellas evolucionadas de ambos cúmulos es 
indistinguible, y por tanto las estimaciones de la edad coinciden para ambos 
cúmulos dentro de los errores estimados de 0.2. La edad estimada es de 
logi=6.9±0.2, exactamente la misma que la obtenida a partir de los modelos de 
Meynet.
En todos los modelos utilizados finalmente en la estimación de la edad de 
ambos cúmulos, se ha considerado el efecto del overshooting. Por tanto, el 
overshooting parece presente en estos dos cúmulos.
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Se han investigado otras posibles causas de la discrepancia obtenida en Mv. Esta 
puede estar producida no sólo por una diferencia en la metalicidad empleada en las 
isócronas respecto a la metalicidad del cúmulo, sino que en dicha discrepancia también 
puede influir los errores en el ZAMS Utilizado (Bálóná 84), los errores producidos en la 
obtención de las isócronas, o las diferencias en los ingredientes físicos de los modelos 
empleados.
Por una parte Balona y Shobbrook (84), realizan una comparación entre el ZAMS 
de diferentes autores y muestran que diferentes ZAMS pueden abarcar una banda de 0.7 
magnitudes de ancho. En particular su ZAMS es sobre 0.3 mag más brillante que la 
mayoría de los comparados. Estas diferencias son debidas al proceso altamente subjetivo 
de deducir el ZAMS.
Por otra parte, según apunta (Nordstrom et al 1997), esta discrepancia puede ser 
explicada si investigamos y comparamos isócronas calculadas para la misma edad y 
composición pero obtenidas a partir de diferentes modelos teóricos. En su estudio 
Nordstrom dibuja y compara las isócronas de diferentes modelos, en el diagrama Mv-(B-V) 
concluyendo:
- Aparecen claras diferencias en los perfiles de la zona de turnoff entre los modelos
con y sin overshooting.
- Para una determinada luminosidad, las diferentes isócronas muestran un amplio
rango de B-V.
Es decir también existen claras diferencias entre las isócronas obtenidas para la 
misma edad y composición, pero a partir de diferentes modelos, debidas lógicamente a las 
diferentes ingredientes físicos considerados en los modelos: tratamiento de la convección, 
mecanismos de pérdida de masa, datos de opacidades, etc.
Estas discrepancias en las isócronas también han sido discutidas en Anthony- 
Twarog et al (1989) y Anhony-Twarog et al (1991). En su trabajo apuntan que pueden 
también deberse al proceso de transformación del plano teórico (la composición química, 
temperatura efectiva y gravedad) al plano observavional (B-V) ó (b-y). En sus conclusiones 
sugieren corregir estas discrepancias aplicando a los modelos publicados una desviación en 
los colores o en la luminosidad.
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5.1.7 Conclusiones.
° Se ha obtenido fotometría CCD uvby-(3 de 72 estrellas en el campo de NGC 
6910 y de 99 estrellas en el campo de NGC 6913, alcanzando magnitudes V « 16. En 
anteriores trabajos con fotometría uvby-p se alcanzaba hasta la magnitud 13, por lo que se 
ha ampliado el rango en 3 mag.
° Del estudio de pertenencias de dichas estrellas se han determinado 36 miembros 
fotométricos de NGC 6910 y 33 miembros de NGC 6913. De la comparación con los 
resultados de pertenencias obtenidos a través de movimientos propios de Sanders (73) se 
obtienen discrepancias en un número elevado de estrellas, dependiendo del punto de corte 
considerado en las probabilidades cinemáticas. Con probabilidades cinemáticas >32% 
ambos criterios coinciden para 18 de las 30 estrellas comparadas.
° Del estudio de movimientos propios del catálogo Hipparcos para 5 estrellas, las 
4 clasificadas como miembros tienen movimientos propios coherentes dentro de los 
errores y sus distancias son superiores a 1000 pe. La estrella clasificada como no miembro 
fotométricamente, también discrepa tanto en movimientos propios como en paralaje 
respecto de las estrellas miembro.
° A partir de los datos fotométricos se han obtenido estimaciones precisas de los 
excesos de color, distancia y edad de ambos cúmulos galácticos. De las estimaciones 
individuales de los excesos de color se ha comprobado que el reddening variable a lo largo 
del cúmulo no guarda ninguna relación con la luminosidad y es marginal respecto a la 
posición de la estrella en el cúmulo. Este resultado siguiere variaciones del reddening 
locales, lógicas en estrellas muy jóvenes.
° Las nuevas estimaciones de la parámetros estelares, difieren de las ya publicadas 
en algunos aspectos. En los estudios previos se daban diferentes valores de la distancia, 
edad y estado evolutivo para cada uno de los cúmulos. Por el contrario nosotros 
mostramos que ambos cúmulos parecen estar estrechamente relacionados. Ambos tienen 
valores del enrojecimiento medio muy similares, E(b-y)=0.78±0.06 para NGC 6910 y 
E(b-y)=0.76±0.06 para NGC 6913. Están situados muy próximos en la misma zona del 
cielo, Aa«0m.8, A5~2° y están a la “misma” distancia, MD=11.2±0.5. Además las 
estimaciones de edad también coinciden para ambos cúmulos en logi =6.9±0.2 a partir de
192 5 Análisis de los cúmulos
los dos conjuntos de modelos evolutivos empleados. Todo ello nos permite sugerir que 
ambos cúmulos fueron creados a partir del mismo complejo de formación estelar.
Atendiendo al criterio de Subramaniam et al (1995), no son cúmulos binarios ya que 
su separación angular a esa distancia implica una separación mutua de unos 60 pe que es 
mayor que la separación de 20 pe exigida para cúmulos binarios. No obstante su separación 
es menor que la separación media para cúmulos abiertos que es de 100 pe. Si tenemos en 
cuenta la edad de logx=6.9, la hipótesis del origen común es cinemáticamente sostenible.
° A partir de los diagramas color-magnitud se han considerado 10 estrellas como 
posibles binarias (n° 691061, 691049, 691362, 691325, 691372, 691361, 691327, 691313, 
691338 y 691352).
° Del ajuste de las isócronas para diferentes modelos de Shaller (92), con 
metalicidades Z=0.008, Z=0.001 y Z=0.02, con y sin overshooting, se comprueba que el 
modelo que mejor ajusta a la secuencia principal y tum-off de ambos cúmulos es el modelo 
con metaliddad Z=0.02 y teniendo en cuenta los efectos del overshooting, siendo 
necesario un desplazamiento de 0.7 mag en las estrellas.
° Del ajuste de las isócronas obtenidas a partir de los modelos de Claret (95), para 
diferentes metalicidades (Z=0.01, X=0.73), (Z=0.02, X=0.70) y (Z=0.03, X=0.65) se 
comprueba que el modelo que mejor ajusta es el de metalicidad Z=0.03. Nuestra 
sugerencia es que el ajuste quedaría perfecto utilizando metalicidades algo superiores 
Z=0.04.
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5.2 IC 4665 
5.2.1 Introducción
El cúmulo abierto IC 4665, (a=17h 46m.3, 5=+5° 43\0 (2000)) es un cúmulo de 
alto interés por varias razones. Está situado relativamente cerca, a unos 350 pe según las 
estimaciones de Mermilliod (1981), su distancia respecto del plano galáctico es 
relativamente grande (1=30°.6, b=+17°.l) y la concentración de miembros en el centro del 
cúmulo es relativamente pequeña. Además, las estimaciones existentes en la literatura sobre 
su edad de unos 30-40 My lo sitúan en una zona que sirve de unión entre cúmulos algo más 
viejos como las Pléyades, Hyades y Pesebre y cúmulos y asociaciones muy jóvenes, como 
los anteriormente estudiados NGC 6910 y NGC 6913.
Los estudios más relevantes realizados sobre este cúmulo son los siguientes:
En el trabajo de Kopff (1943), se pueden encontrar cartas de identificación, 
posiciones, magnitudes y tipos espectrales. Vasilevskis (1955) y Sanders y Van Altena 
(1972), determinaron movimientos propios y estimaron pertenencias en base a ellos.
Hogg y Kron (1955), publicaron fotometría UBV para las estrellas en el campo de 
IC 4665 por debajo de la magnitud 11.58, y encontraron en base a estos datos fotométricos 
un promedio de la distancia de 430 pe.
En el trabajo de Abt y Chafee (1967), se discute sobre las bajas velocidades 
rotacionales de las estrellas B miembros del cúmulo comparadas con las velocidades 
rotacionales para los mismos tipos espectrales en otros cúmulos y sobre la influencia que 
puede tener la binariedad en la baja velocidad rotacional.
Abt y Snowden (1964), construyen una lista de 35 miembros del cúmulo hasta 
magnitud V= 11.58, en base a velocidades radiales. Una de sus conclusiones es que en el 
cúmulo no hay estrellas miembros más débiles que las de su estudio y las del estudio de 
Hogg y Kron, (V=11.58). Abt et al (1972), también publican velocidades radiales, 
remarcando el gran número de binarias espectroscópicas que aparecen en el cúmulo, 
puesto que 18 de las 19 estrella más brillantes miembros del cúmulo son binarias 
espectroscópicas y también discuten sobre una posible correlación entre las bajas 
velocidades rotacionales y la alta frecuencia de binarias.
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McCarty y O ’Sullivan (1969), obtienen fotometría fotográfica de estrellas en el 
campo del cúmulo hasta V=13.5, indicando a partir de sus resultados que la secuencia 
principal continúa por lo menos hasta esa magnitud, (2 magnitudes por debajo de la 
determinada por Abt y Snowden).
Crawford y Bames (1972), obtuvieron fotometría uvby y H|3 de la mayoría de las 
estrellas determinadas como miembros por los autores anteriores y también de algunas 
estrellas no miembros, especialmente de tipos espectrales más tardíos. A partir de sus 
resultados concluyen, al igual que en algunos de los estudios anteriores, que la secuencia 
principal del cúmulo termina en la magnitud 11.58, (tipos espectrales F5 V). De la 
comparación de la secuencia principal con la de las Pléyades, indican que el cúmulo IC 
4665 es algo más joven que las Pléyades.
Crampton et al (1976), reanalizan la frecuencia de binarias en IC 4665 encontrando 
que el número de binarias detectadas es mucho menor que el dado por Abt et al (1972). 
Según su estudio sólo 8 ó 9 de las 19 estrellas miembro más brillantes parecen ser binarias, 
(aproximadamente el 50%) y por tanto, la frecuencia de binarias es similar a la de otros 
cúmulos abiertos. Además encuentran que la correlación entre la frecuencia de binarias y la 
velocidad rotacional es marginal, al contrario que los estudios antes mencionados pero 
basados según Crampton et al (76) en identificaciones erróneas de las binarias.
También Morell y Abt (1991), reinvestigan la frecuencia de binarias. Miden 
velocidades radiales de 15 estrellas y encuentran que sólo 4 son binarias espectroscópicas, 
lo que da una frecuencia de binarias del 27%.
Prosser (1993), presenta resultados de pertenencia en los que ha combinado datos 
astrométricos, fotométricos y espectroscópicos. Indica que debido a la pequeña diferencia 
entre el movimiento del cúmulo respecto a las estrellas de campo, es difícil realizar la 
determinación de miembros en base a los movimientos propios, especialmente para las 
estrellas más débiles. Según Prosser en el estudio de movimientos propios realizado por 
Sanders y Van Altena (1972), las probabilidades de pertenencia, especialmente para estrellas 
con V>12 pueden ser erróneas. Prosser concluye que la pertenencia al cúmulo se extiende 
hasta magnitudes mayores de 12. Con respecto a la edad del cúmulo, aunque no obtienen 
un estimación definitiva, sugiere que el cúmulo al menos es tan viejo como a-Persei (50 
Myr) y puede ser tan viejo como las Pléyades (70 My).
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Posteriormente Prosser y Giampapa (1994), realizan un estudio de velocidades 
radiales de 42 estrellas candidatos a miembro a partir de movimientos propios, 
encontrando 20 miembros que además cubren la región F0-K0 de tipos espectrales tardíos. 
Utilizando trazas evolutivas y la distribución de Vseni observada, sugieren que la edad del 
cúmulo es muy similar o ligeramente inferior a la de las Pléyades de 70 My.
Menzies y Marang (1996), realizan observaciones UBV (RI)c de 37 estrellas de la 
lista de estrellas estándar de Johnson en la región de IC 4665. El propósito de su trabajo es 
chequear las diferencias con los datos fotométricos UBV del sistema de Johnson (1954). 
Al ser estrellas estándar (todas tienen magnitudes V inferiores a 11.5), no se obtiene nueva 
información sobre la pertenencia de estrellas de magnitudes superiores a la 12.
Allain et al (1996), presentan fotometría en la banda V para 15 estrellas de tipo solar 
determinadas como miembros del cúmulo según Prosser (93), con el fin de estudiar la 
actividad cromosférica y los periodos de rotación de dichas estrellas de tipos tardíos. La 
muestra llega hasta estrellas de tipo K0. A partir de las velocidades Vseni obtenidas para las 
estrellas de tipos G-K del cúmulo y comparando éstas con las de otros cúmulos (a  Per, 
Pléyades) sugieren que la edad de IC 4665 es mas próxima a la de a  Per que a la de las 
Pléyades.
Finalmente Martín y Montes (1997), obtienen espectros de alta resolución de 14 
estrellas, también de tipos tardíos (G0-M1), con el fin de estudiar las abundancias de litio y 
los excesos en H a  de las estrellas pre-secuencia principal del cúmulo. Parece por tanto 
demostrado, que efectivamente la secuencia principal de este cúmulo se extiende hasta 
estrellas de tipos GK.
Por todo lo anteriormente dicho, este cúmulo es un serio candidato a ser 
investigado mas en detalle. La obtención de fotometría CCD uvby-HP de tipos posteriores 
a F5, que alargue los datos de Crawford y Bames (72) hasta la zona de las G ’s tardías, es el 
objetivo central del estudio aquí presentado.
Para ello, hemos obtenido cinco imágenes CCD con fotometría uvby y Hp, que 
cubren 339 estrellas en el campo de IC 4665, con magnitudes V variando en el rango 9-17 
mag. Debido al tamaño del chip 9’. 56 x 9*. 56 respecto a la extensión del campo del cúmulo 
(«50-60’), no se ha podido cubrir todo el campo. Se han tomado cuatro imágenes en la 
proximidades del centro del cúmulo y una imagen cercana a la zona límite.
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La posición de las 5 imágenes CCD respecto a la carta del cúmulo dada por Sanders 
y Van Altena (1972), se muestra en el apéndice B.
A partir de la fotometría uvby-fl se pretende.
(1) Realizar un nuevo estudio de pertenencias y alargar la secuencia principal 
del cúmulo hasta la zona de las estrellas de tipos K’s.
(2) Comparar los resultados de pertencia obtenidos con otros estudios basados 
en movimientos propios y velocidades radiales.
(3) Realizar una determinación precisa del E(b-y) del cúmulo y calcular los 
valores individuales del enrojecimiento de cada una de las estrellas miembro.
(4) Obtener una nueva estimación de la distancia.
(5) Obtener una nueva estimación de la edad del cúmulo mediante el ajuste de 
isócronas teóricas a la secuencia principal del cúmulo.
(6) Determinar con precisión la metalicidad fotométrica del cúmulo en 
términos [Fe/H].
Las estrellas con magnitudes menores que 9 no han sido observadas en el presente 
trabajo por dos motivos. Una de las prioridades de la observación era llegar a magnitudes 
límite 16-17 para alargar la secuencia principal del cúmulo. Esto requiere tiempos largos de 
exposición en las imágenes CCD que provocan la saturación de las estrellas brillantes. Se 
realizaron algunas exposiciones cortas con el fin de obtener datos únicamente de las 
estrellas brillantes, pero los tiempos de exposición necesarios para que dichas estrellas no 
saturaran la imagen eran tan pequeños (<10 seg) que las imágenes se veían afectados por el 
problema de “shutter timing error”.
Para evitar el vacío en la zona superior de la secuencia principal en los diagramas 
color-magnitud, provocado por la ausencia de estrellas con magnitud menor a 9, nuestros 
datos se han completado en esa zona con los proporcionados por Crawford y Bames 
(1972), obtenidos con fotometría fotoeléctrica.
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5.2.2 Fotometría uvby-Hp
El proceso de obtención y reducción de los datos fotométricos está ampliamente 
comentado en el capítulo 4 y epígrafe 5.1.2 del presente trabajo y por tanto no vamos a 
repetirlo aquí.
Los datos fotométricos para el cúmulo IC 4665 se presentan en la tabla 5.7. La 
identificación de las estrellas que aparecen en dicha tabla se corresponde con la numeración 
que aparece en cada una de las imágenes numeradas de 1 a 5 en la figura 5.18,, En las 4 
primeras columnas de la tabla, se presenta para cada estrella la identificación dada en este 
trabajo y las correlación con las identificaciones dadas por Sanders y Van Altena (1972), 
Prosser (1993) y Kopff (1943). Esta última identificación es la utilizada por Crawford y 
Bames (1972). Las siguientes 5 columnas son los valores de V, (b-y), mi, ci y P obtenidos.
Para cada una de las estrellas de la tabla 5.7, solo se dispone de una medida y por 
tanto los errores en los datos fotométricos de las estrellas del cúmulo IC 4665 se han 
estimado a partir de la tabla 5.2 (epígrafe 5.1.2), en la que se presentaban los errores en 
función de la magnitud, utilizando las estrellas de los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 de 
los que si se dispone de varias medidas para cada estrella y que han sido observados en las 
mismas noches que el cúmulo IC 4665. La estimación de los errores es por tanto:
ay a(b-y) am i aci a p
V £  12 .02 .01 .02 .03 .02
12.5 <¡V <113.5 .03 .02 .03 .05 .02
13.5 ^ V  <i 14.5 .03 .03 .04 .08 .03
14.5 <> V <, 15.5 .03 .03 .05 .10 .04
Para chequear la precisión extema de nuestros datos fotométricos, los hemos 
comparado con los valores dados por Sanders y Van Altena (1972), Prosser (1993) y 
Crawford y Barnes (1972).
En el estudio de movimientos propios de Sanders y Van Altena (1972), únicamente 
aparecen los datos fotométricos magnitud V y color (B-V) y por tanto sólo hemos
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comparado los valores dados en V. El promedio de las diferencia entre nuestros valores 
menos los suyos (realizado con 32 estrellas) es de -0.01 con una dispersión de 0.06.
En el caso del trabajo de Prosser, al igual que en el caso anterior sólo podemos 
comparar la magnitud V. Una de las estrellas coincidentes es una binaria no separada en el 
trabajo de Prosser (n° 40) que si ha podido ser separada con la CCD (n° 2-29 y 2-30) y por 
tanto los resultados de esta estrella no se han tenido en cuenta en a comparación. El 
resultado obtenido utilizando 15 estrellas es de -0.04 con una dispersión de 0.06.
En el caso del estudio fotométrico uvby-P de Crawford y Bames (1972) aunque 
sólo encontramos 3 estrellas coincidentes con las de nuestro trabajo, si que hemos 
realizado la comparación puesto que podemos comparar la magnitud V, el color (b-y) y los 
índices mi y ci. El promedio de las diferencias entre nuestros valores menos los suyos es de 
-0.04, 0.01, -0.03 y 0.08 con unas dispersiones de 0.01, 0.02, 0.01 y 0.02. También en este 
caso las estrellas n° 2-29 y 2-30 coinciden con la n° 67 no separada en el trabajo de 
Crawford, y por tanto con valores no correctos. Los valores altos de las diferencias están 
provocados por este motivo y por la pequeña cantidad de estrellas utilizadas en la 
estadística.
Por tanto sólo podemos estar seguros de la coherencia de nuestra fotometría 
respecto a valores de otros autores en la banda V donde de 32 estrellas en común con 
Sanders y Van Altena (72) obtenemos discrepancias medias de tan solo -0.01 mag y de 15 
estrellas en común con Prosser (93) obtenemos discrepancias medias de -0.04.
La conclusión es que nuestra fotometría en V es perfectamente homologable 
con la obtenida por otros autores, en las centésimas.
5.2 IC 4665 199
Tabla 5.7. Resultados de la fotometría en IC 4665
Id Id S IdP Id K V (b-y) mi Cl 0
1-01 15,582 0,426 0,178 0,119 2,628
1-02 84 13,296 0,557 0,129 0,465 2,628
1-03 16,130 0,538 0,056 1,000 2,539
1-04 15,550 0,405 0,039 0,697 2,617
1-05 14,690 0,619 0,261 0,194 2,622
1-06 14,323 0,530 0,095 0,441 2,613
1-07 72 13,709 0,791 0,144 0,562 2,592
1-08 16,211 0,600 -0,098 0,931 2,677
1-09 16,021 0,695 -0,139 0,088 2,553
1-10 67 173 12,981 0,458 0,083 0,473
1-12 15,013 0,700 0,109 0,795 2,578
1-13 15,801 0,386 0,232 0,220 2,699
1-14 14,580 0,823 0,300 0,816 2,592
1-15 15,537 0,647 0,295 0,569 2,526
1-16 16,434 0,582 0,000 0,822 2,522
1-17 16,283 0,595 0,322 -0,392 2,683
1-18 15,594 0.719 0,130 0,631 2,485
1-19 16,609 0,610 0,242 -0,084 2,593
1-20 16,437 0,547 0,400 0,030 3,805
1-21 16,446 0,730 0,312 0,409 2,526
1-22 73 19 175 11,876 0,496 0,096 0,431 2,644
1-23 16,495 0,792 -0,166 0,636 2,570
1-24 16,552 0,672 0,051 0,129 2,551
1-25 14,914 0,663 0,124 0,430 2,600
1-26 15,798 0,664 0,134 1,100 2,603
1-27 77 52 11,152 0,654 0,067 0,438 2,610
1-28 15,361 0,512 0,082 0,329 2,655
1-29 16,220 0,463 0,267 -0,267 2,584
1-30 15,690 0,737 -0,104 0,491 2,652
1-31 14,341 0,529 0,165 0,556 2,636
1-32 16,601 0,407 0,320 0,831 2,622
1-33 15,739 0,489 0,207 0,259 2,662
1-34 16,659 0,689 -0,026 0,967 2,588
1-35 86 183 13,200 0,569 0,063 0,565 2,629
1-36 16,393 0,538 0,260 -0,150 2,629
1-37 81 87 181 13,757 0,573 -0,019 0,669 2,638
1-38 49 15 167 13,201 0,508 0,162 0,463 2,619
1-39 15,094 0,578 0,183 0,475 2,603
1-40 37 11 43 9,066 0,133 0,101 1,031 2,708
1-41 16,026 0,776 0,486 0,331 2,661
1-42 16,484 0,483 0,068 0,456 2,691
1-43 42 13,483 1,068 0,458 0,365 2,600
1-44 85 23 182 11,714 0,994 0,496 0,527 2,613
1-45 15,516 0,327 0,084 0,768 2,649
1-46 16,556 0,749 -0,055 0,208 2,597
1-47 15,537 0,372 0,098 0,503 2,605
1-48 16,317 0,494 0,076 0,608 2,663
1-49 15,076 0,531 0,054 0,536 2,641
1-50 15.785 0.539 0.250 0.342 2.669
200 5 Análisis de los cúmulos
Tabla 5.7. (sigue)
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Tabla 5.7. (sigue)
Id IdS IdP Id K V (b-y) mi Cl 3
2-31 145 114 13,725 0,774 0,364 0,637
2-32 14,361 0,658 0,275 0,271
2-33 15,395 0,542 0,018 0,572
2-34 15,342 0,588 0,178 0,560
2-35 14,860 0,755 0,405 0,458
2-36 15,286 0,817 0,363 0,300
2-37 15,678 0,419 0,215 0,476
2-38 15,724 0,624 0,412 -0,115
2-39 14,972 0,493 0,241 0,288
2-40 15,143 0,583 0,247 0,602
2-42 15,336 0,654 0,221 0,561
2-43 15,393 0,836 0,301 0,559
2-44 15,861 0,570 0,181 0,719
2-45 16,076 0,550 0,081 0,475
3-01 15,729 0,598 0,023 0,060 2,690
3-02 15,883 0,663 0,130 0,231 2,551
3-03 15,657 0,580 0,306 0,168 2,537
3-04 14,745 0,549 0,112 0,339 2,631
3-05 15,790 0,520 0,017 0,215 2,611
3-06 15,280 0,603 0,161 0,586 2,582
3-07 15,836 0,594 0,180 0,249 2,730
3-08 144 14,083 0,511 0,073 0,389 2,647
3-09 160 218 11,938 0,929 0,448 0,242 2,607
3-10 14,906 0,588 0,151 0,181 2,645
3-11 14,751 0,780 0,342 0,258 2,537
3-12 127 36 204 12,479 0,342 0,119 0,638 2,682
3-13 155 14,070 0,489 0,073 0,418 2,646
3-14 134 38 207 12,255 0,535 0,109 0,291 2,642
3-15 14,702 0,584 0,203 0,197 2,642
3-16 15,854 0,725 0,506 0,513 2,574
3-17 16,044 0,728 0,429 -0,455 2,598
3-18 15,906 0,558 0,230 0,999 2,576
3-19 16,644 0,589 0,724 -0,989 2,677
3-20 16,687 0,704 0,051 0,747 2,634
3-21 14,434 0,728 0,243 0,310 2,595
3-22 14,730 0,542 0,200 0,385 2,652
3-23 14,418 1,026 0,458 0,411 2,567
3-24 157 74 10,544 0,820 0,429 0,373 2,624
3-25 16,606 0,682 0,216 1,252 2,543
3-26 15,185 0,777 0,250 0,863 2,659
3-27 149 216 13,516 0,465 0,108 0,256 2,646
3-28 14,924 0,754 0,254 0,516 2,539
3-29 165 43 222 12,751 0,437 0,093 0,430 2,673
3-30 15,253 0,572 0,170 0,325 2,650
3-31 14,449 0,741 0,224 0,146 2,568
3-32 123 33 201 11,975 0,527 0,131 0,291 2,622
3-33 15,773 0,664 0,256 0,135 2,584
3-34 15,273 0,807 0,291 1,270 2,642
3-35 15,986 0,568 0,084 1,797 2,860
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Tabla 5.7. (sigue)
Id IdS Id P Id K V (b-y) mi Cl 3
3-36 15,961 0,566 0,198 0,880 2,702
3-37 15,861 0,700 0,408 -0,336 2,639
3-38 14,273 0,866 0,329 0,520 2,633
3-39 169 13,772 0,447 0,064 0,440 2,658
3-40 14,648 0,709 0,398 0,000 2,646
3-41 15,496 0,735 0,414 -0,352 2,575
3-42 15,773 0,695 0,138 0,992 2,643
3-43 15,862 0,603 0,120 0,067 2,693
3-44 16,343 0,725 0,274 0,596 2,623
3-45 16,383 0,508 0,088 0,595 2,718
3-46 158 13,893 0,688 0,199 0,306 2,616
3-47 16,647 0,760 -0,038 1,682 2,579
3-48 166 13,860 0,637 0,144 0,417 2,646
3-49 15,176 0,762 0,324 -0,013 2,637
3-50 16,465 0,532 0,773 -0,706 2,502
3-51 16,115 0,629 -0,148 0,872 2,634
3-52 15,906 0,623 0,100 0,225 2,529
3-53 16,593 0,388 0,280 -0,127 2,517
3-54 16,738 0,465 0,433 0,973 2,643
3-55 14,525 0,632 0,235 0,229 2,667
3-56 15,983 0,519 0,150 0,782 2,657
3-57 16,587 0,720 0,449 -0,352 2,594
3-58 15,846 0,592 0,060 0,231 2,698
4-01 14,947 0,719 0,212 0,319 2,514
4-02 15,200 0,567 0,172 0,303 2,600
4-03 16,429 0,591 0,368 -0,224 2,591
4-04 15,605 0,615 0,301 0,389 2,579
4-05 187 48 83 10,157 0,207 0,120 1,058 2,762
4-06 200 240 11,952 0,582 0,186 0,431 2,602
4-07 15,261 0,512 0,206 0,409 2,604
4-08 15,185 0,505 0,050 0,333 2,616
4-10 198 13,959 0,753 0,361 0,359 2,618
4-11 15,351 0,522 0,082 0,430 2,633
4-12 171 13,552 1,037 0,651 0,259 2,588
4-13 16,606 0,705 -0,044 1,013 2,497
4-14 14,198 0,474 0,056 0,491 2,678
4-15 14,321 0,481 -0,028 0,922 2,651
4-16 173 227 11,520 0,307 0,153 0,688 2,674
4-17 16,058 0,478 0,217 0,148 2,640
4-18 16,800 0,139 0,179 1,051 2,688
4-19 14,770 0,690 0,337 0,491 2,658
4-20 16,121 0,511 0,277 0,394 2,615
4-21 14,305 0,392 0,065 0,499 2,625
4-22 16,689 0,555 0,401 0,375 2,644
4-23 16,875 0,419 0,163 0,378 2,622
4-24 16,472 0,272 0,472 0,397 2,672
4-25 16.169 0.671 0.168 0.455 2.645
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Tabla 5.7. (sigue)
Id IdS IdP Id K V (b-y) mi Cl P
4-26 177 125 13,179 0,778 0,425 0,396 2,634
4-27 15,900 0,548 0,295 0,024 2,674
4-28 15,302 0,151 0,445 0,263 2,654
4-29 15,923 0,498 0,201 0,186 2,635
4-30 196 134 13,562 1,033 0,517 0,559 2,632
4-31 15,033 0,616 0,237 0,090 2,664
4-32 15,173 0,524 0,196 0,337 2,665
4-33 15,848 0,451 0,147 0,281 2,686
4-34 16,175 0,511 0,250 0,122 2,631
4-35 15,865 0,683 0,589 0,309 2,620
4-36 14,940 0,932 0,494 0,218 2,600
4-37 14,845 0,568 0,101 0,327 2,598
4-38 14,323 0,772 0,348 0,411 2,633
4-39 168 44 223 12,441 0,558 0,089 0,389 2,588
4-40 16,563 0,403 0,173 0,491 2,614
4-41 15,851 0,585 0,141 0,465 2,679
4-42 16,215 0,732 0,657 -0,008 2,641
4-43 15,802 0,642 0,368 0,263 2,582
4-44 14,992 0,586 0,207 0,437 2,662
4-45 14,902 0,509 0,079 0,573 2,686
4-46 14,716 0,968 0,478 0,640 2,668
4-47 15,586 0,712 0,132 0,718 2,616
4-48 15,181 0,460 0,150 0,374 2,714
4-49 16,392 0,506 0,402 0,310 2,631
4-50 15,554 0,664 0,162 0,675 2,639
4-51 16,887 0,371 0,286 0,440 2,666
4-52 16,678 0,517 0,176 -0,057 2,670
4-53 15,294 0,688 0,449 0,604 2,715
4-54 14,702 0,527 0,430 0,360 2,687
4-55 16,698 0,563 0,468 0,631 2,598
4-56 15,134 0,581 0,133 0,409 2,670
4-57 16,104 0,591 0,059 0,285 2,595
4-58 14,822 0,615 0,248 0,293 2,682
4-59 16,249 0,584 0,072 0,142 2,669
4-60 15,052 0,215 -0,027 1,416 2,706
5-001 14,739 0,983 0,370 0,699 2,591
5-002 273 13,206 0,473 0,089 0,433 2,599
5-003 16,580 0,705 -0,066 0,350 2,531
5-004 15,044 0,537 0,106 0,269 2,594
5-005 16,221 0,912 0,060 0,625 2,646
5-006 16,344 0,685 0,232 1,064 2,602
5-007 17,000 0,747 -0,402 0,720 2,473
5-008 16,409 0,742 0,205 1,993 2,564
5-009 15,856 0,692 -0,028 0,674 2,552
5-010 17,132 0,628 0,368 0,235 2,603
5-011 16,953 0,637 0,337 -0,711 2,602
5-012 16,491 0,881 0,282 -0,403 2,580
5-013 14,844 0,421 0,129 0,395 2,627
5-014 16,355 0,727 -0,178 0,733 2,666
5-015 15,031 0,614 0,181 0,464 2,616
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Tabla 5.7. (sigue)
Id Id S Id P Id K V (b-y) mi Cl 3
5-016 16,712 0,797 0,186 0,194 2,539
5-017 15,976 0,542 0,109 0,584 2,595
5-018 15,911 0,496 0,394 0,258 2,607
5-019 16,886 0,811 -0,289 2,590
5-020 14,815 0,515 0,139 0,398 2,616
5-021 13,831 0,714 0,485 0,248 2,576
5-022 17,081 0,726 -0,402 1,342 2,638
5-023 276 169 13,542 0,478 0,175 0,324 2,640
5-024 17,159 0,469 0,480 0,161 2,611
5-025 14,882 0,676 0,319 0,065 2,611
5-026 16,811 0,541 0,714 -0,945 2,611
5-027 16,231 0,585 0,135 0,291 2,627
5-028 16,469 0,666 0,630 -0,287 2,613
5-029 14,074 0,838 0,454 0,487 2,609
5-030 14,973 0,632 0,324 0,156 2,589
5-031 15,630 0,730 0,250 0,791 2,592
5-032 16,312 0,711 0,336 0,326 2,597
5-033 16,977 0,848 0,096 0,078 2,658
5-034 15,286 0,543 0,159 0,391 2,608
5-035 15,592 0,691 0,166 0,044 2,469
5-036 13,687 1,090 0,638 0,203 2,597
5-037 267 163 12,549 0,951 0,582 0,207 2,597
5-038 16,763 0,558 0,045 0,249 2,776
5-039 16,181 0,656 -0,020 0,288 2,615
5-040 15,392 0,744 0,351 0,285 2,597
5-041 15,469 0,659 -0,065 1,271 2,625
5-042 15,718 0,547 0,265 0,494 2,675
5-043 17,009 0,653 0,396 -0,744 2,591
5-044 16,747 0,656 0,009 0,864 2,531
5-045 16,214 0,414 0,207 0,433 2,679
5-046 16,119 0,598 0,411 0,129 2,619
5-047 16,482 0,467 0,259 -0,353 2,695
5-048 16,440 0,482 0,466 -0,035 2,646
5-049 16,242 0,695 0,072 0,428 2,730
5-050 14,489 0,535 0,185 0,300 2,623
5-051 16,780 0,537 0,345 0,260 2,570
5-052 17,020 0,551 0,197 0,147 2,531
5-053 16,218 0,577 0,621 0,133 2,590
5-054 16,819 0,645 0,108 0,357 2,644
5-055 16,856 0,558 0,033 0,340 2,683
5-056 17,025 0,579 0,326 -0,189 2,508
5-057 268 13,671 0,477 0,115 0,299 2,635
5-058 16,591 0,646 -0,123 0,747 2,595
5-059 262 161 13,621 1,086 0,600 0,891 2,606
5-060 15,952 0,574 0,248 0,208 2,612
5-061 279 12,163 0,428 0,097 0,427 2,658
5-062 16,918 0,593 -0,109 1,029 2,594
5-063 16,208 0,493 0,330 -0,088 2,622
5-064 16,387 0,667 0,196 0,135 2,584
5-065 14,752 0,747 0,191 0,462 2,615
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Tabla 5.7. (sigue)
Id IdS IdP Id K V (b-y) ni! el 3
5-066 16,919 0,876 0342 0,337 2,632
5-067 15,806 0,629 0,108 0,523 2,585
5-068 16,642 0,513 0,311 0,749 2,580
5-069 14,958 0,605 0,157 0368 2,581
5-070 16,157 0,663 0,327 0,101 2,685
5-071 16,344 0,659 0,138 0,094 2,639
5-072 14,240 0,675 0,182 0367 2,604
5-073 15,315 0,457 0315 0,241 2,653
5-074 16,531 0,468 0,224 0,355 2,605
5-075 16,427 0,584 0,041 0,461 2,630
5-076 17,068 1,034 -0396 1338 2,352
5-078 17,027 0,543 0,523 1,039 2,663
5-079 275 10,599 0,354 0,142 0,687 2,693
5-080 15,900 0,642 0,603 -0,158 2,565
5-081 16,544 0,517 0351 0,626 2397
5-082 15,381 0,606 0,097 0,544 2,657
5-083 16,098 0,700 0,057 0,509 2,648
5-084 15,301 0,643 0,225 0,227 2,670
5-085 15,938 0,625 0,115 0,380 2,616
5-086 15,913 0,625 -0,026 0351 2,665
5-087 17,282 0,894 -0,425 1,074 2,539
5-088 15,040 0,618 0,143 0,413 2,655
5-089 16,226 0,607 0,031 0,427 2,583
5-090 16,595 0,568 0,182 0,054 2,633
5-091 14,050 0,874 0,457 0,282 2,617
5-092 17,050 0,568 0,466 -0,327 2,718
5-093 16,975 0,713 0,457 1,108 2,515
5-094 14,347 0,711 0,152 0,299 2,640
5-095 16,616 0,599 -0,161 0,745 2,649
5-096 16,722 0,567 0,197 0,574 2,663
5-097 16,844 0,617 0,098 0,587 2,732
5-098 16,040 0,607 0,032 0,658 2,724
5-099 16,588 0,619 0,274 0,550 2,723
5-100 16,835 0,841 0,725 0,117 2,580
5-101 15,585 0,601 0,089 0,032 2,648
5-102 15,416 0,700 0,359 0,512 2,637
5-103 15,323 0,603 0,148 0379 2,638
5-104 16,684 0,533 0300 0,057 2,690
5-105 16,799 0,739 0,134 -0,205 2,572
5-106 15,630 0,733 0,208 0,352 2,683
5-108 266 162 13,525 0,910 0,535 0,424 2,667
5-109 16,386 0,712 -0,135 0,445 2,581
5-110 16,039 0,545 0,046 0312 2,713
5-111 16,641 0,624 -0,181 0,827 2,605
5-112 16,879 0,671 -0,337 1,051 2,751
5-113 16,229 0,713 0,245 -0,236 2,674
5-114 17,123 0,471 0,540 -0,665 2,678
5-115 14.010 0.678 0.223 0.380 2.630
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Figura 5.18 Cartas de identificación de las estrellas listadas en la tabla 5.7.
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5.2.3 Colores intrínsecos.
Para poder estudiar la pertenencia de las estrellas observadas, necesitamos conocer 
previamente sus colores intrínsecos.
Dado que para obtener los colores intrínsecos (b-y)o, mo, co y la magnitud Vo, el 
proceso a seguir es diferente en función de los tipos espectrales, el primer paso en el 
proceso de obtención de estos colores ha sido realizar una primera estimación de los tipos 
espectrales utilizando la fotometría uvby~p.
Esta estimación se ha realizado utilizando los siguientes criterios:
(1) Criterio dado por Strómgren (1966). Para ello se han utilizado los índices 
[mi] y [ci], definidos a partir de la relaciones determinadas por Crawford y Mandwewala 
(1976) como
[ci]= ci - 0.19 (b-y)
[mi] = mi + 0.34 (b-y)
A partir de la posición de las estrella en el diagrama [nn]-[ci] (ver figura 5.19) se han 
realizado los siguientes pasos:
- En primer lugar hemos separado del estudio aquellas estrellas que en el diagrama 
se desvían claramente de los valores estándar (Perry, Olsen y Crawford 1987) 
representados. En concreto se han eliminado 62 estrellas con [mi]<0; con [ci]<0 y/o con 
[ci]>1.5. En la figura 5.19 se han representado con el símbolo *.
- Por otra parte hemos aislado 35 estrellas que se desvían claramente del [nu]-[ci] 
estándar, en concreto son estrellas con un [ci] muy elevado. Se han representado en la 
figura 5.19 con el símbolo x. Mas adelante volveremos a analizar estas estrellas a partir del 
5co.
A partir de estos criterios, del total de 339 estrellas se han eliminado 62 
estrellas (18%) de las cuales 55 tienen magnitud V>15.5 y se han separado 35 
estrellas con posibilidad de ser supergigantes.
En el apartado 5.2.6 de pertenencias y una vez establecido el módulo de 
distancia y el exceso a partir de los miembros más probables, reconsideraremos las 
pertenencias de estas 62 estrellas.
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Las 277 estrellas candidatas restantes, se han asignado a alguno de los siguientes 
grupos, siguiendo el mismo esquema que el utilizado para los dos cúmulos estudiados 
anteriormente:
1. Grupo temprano: Tipo espectral: B0-A0
2. Grupo intermedio: Tipo espectral: A0-A3
3. Grupo tardío : Tipo espectral A3-F0
4. Tipo espectral: F0-G2
5. Tipo espectral: G3 en adelante
La clasificación en los tres primeros grupos se ha realizado siguiendo el 
procedimiento descrito por Figueras et al (1991).
1,700
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Figura 5.19 Diagrama [mi]-[ci] para IC 4665. La línea continua es la relación 
estándar de Perry, Olsen y Crawford (1987).
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(2) Como segundo criterio independiente del anterior, se ha utilizado el índice 
P relacionado con la temperatura efectiva o estado evolutivo y libre del enrojecimiento 
estelar. Hemos asignado cada estrella a uno de los anteriores grupos de acuerdo con la 
siguiente clasificación:
Grupo 1. 2.59 < P < 2.88
Grupo 2. 2.88 < P < 2.93
Grupo 3. 2.72 < P < 2.88
Grupo 4. 2.58 < P < 2.72
Grupo 5. P < 2.58
(3) Como tercer criterio de clasificación, para separar las estrellas B's del resto 
de estrellas A's en adelante, se ha utilizado el diagrama P-(b-y), (figura 5.20). Para cúmulos 
jóvenes que contienen un número significante de estrellas B, la relación p-(b-y) nos 
muestra una rama de estrellas B, con P creciente al aumentar (b-y), que alcanza el máximo 
sobre P«2.9, (tipo espectral A0) y decreciente a partir de ese valor, Balona y Laney (96). 
Por tanto, a partir de esta figura se puede determinar donde se produce el máximo de la 
línea de Balmer, lo que nos permite realizar dicha separación de forma simple.
En este diagrama, también se identifican claramente las estrellas con P<2.55, lo que 
puede indicar la ausencia de absorción en la línea HP del hidrógeno. La magnitud aparente 
de estas estrellas con P<2.55 es aproximadamente 16.5, lo que también puede explicar 
estos valores anómalos en el índice p.
En este diagrama se han representado las 339 estrellas con magnitudes V que llegan 
hasta 17.3 mag.
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Figura 5.20 Diagrama P-(b-y) mostrando la separación de las estrellas B’s del 
resto, A’s en adelante.
A partir de la combinación de estos tres criterios hemos asignado las 
estrellas a alguno de los cinco grupos anteriores. El número de estrellas asignadas a 
los tres primeros grupos ha sido de 24 estrellas, 155 se han asignado al grupo 4, 76 al 
grupo 5 y 22 se han considerado de dudosa clasificación entre los grupos 4 y 5.
El bajo número de estrellas asignadas a los primeros grupos se debe, como ya 
hemos comentado en la introducción, a que las estrellas de estos grupos se encuentran en 
el límite de nuestras observaciones, ya que las estrellas con magnitudes aparentes mayores 
de 8.5 saturan las imágenes para los tiempos de exposición utilizados. Por tanto las estrellas 
B's del cúmulo no son observables y las estrellas A's sólo marginalmente. El límite inferior 
en (b-y) está en en (b-y)o=»0.2. En los diagramas fotométricos los datos de las estrellas B's y 
A's son de Crawford y Barnes (72), a excepción de cuatro estrellas A’s observadas en este 
trabajo y representadas con el símbolo x en la figura 5.21.
El siguiente paso ha sido determinar el exceso de color E(b-y), los colores e índices 
intrínsecos (b-y)o, mo, co y la magnitud Vo, de cada una de las estrellas de estos grupos.
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Para ello, se ha seguido la misma técnica que la expuesta para los cúmulos NGC 
6910 y NGC 6913 y se han utilizado las diferentes calibraciones de colores intrínsecos para 
cada una de las cinco regiones, mostradas en la tabla 5.5 del epígrafe 5.1.3. La descripción 
detallada de cada una de ellas se puede encontar en dicho epígrafe 5.1.3.
En el trabajo de Crawford y Bames (1972), se indica que el exceso de color es 
ligeramente variable a lo largo del cúmulo. Por este motivo, para calcular los colores 
intrínsecos (b-y)o, mo, co y la magnitud Vo, hemos utilizado el exceso individual de cada 
estrella miembro, en lugar de utilizar los excesos medios del cúmulo.
Por otra parte, estos valores individuales del reddening los utilizaremos en el 
epígrafe 5.2.6 como uno de los criterios de pertenencia, puesto que las estrellas miembros 
del cúmulo deberán tener un valor del reddening próximo al valor medio.
Además de los criterios de clasificación en las 5 regiones anteriores en función de la 
temperatura efectiva, también hemos aplicado criterios de clasificación en función de la 
luminosidad.
Aunque a partir del diagrama [mi]-[ct] (figura 5.19) se ha realizado una primera 
clasificación en la que se separan las estrellas de secuencia principal de las estrellas 
supergigantes, la banda en la que se distribuyen las estrellas de SP presenta una gran 
dispersión.
Por este motivo todas las estrellas no eliminadas a partir del diagrama [mi]-[ci], han 
sido reclasificadas de nuevo, basándonos en los criterios de Philip et al (1976) para estrellas
0-A9, de Olsen (1988) para estrellas F0 en adelante, y los criterios propuestos como 
modificaciones de los anteriores de Jordi et al (1997).
En resumen los criterios utilizados son los siguientes:
Tipo Espectral Criterio
0-A3 [u-b] < 0.5; |3 > 2.5475 + 0.1 [u-b]
[u-b] > 0.5; P > 2.5 + 0.195 [u-b]
A4-A9 8co > 0.28
F0-G2 8co > 0.25 ; A[mi] >0.18
G3 en adelante 8co > 0.25
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Aplicando estos criterios encontramos como posibles estrellas evolucionadas, las 
siguientes estrellas:
Tipo espectral 0-A3: estrellas n° 5-014, 5-095 y 5-098 (ver discusión sobre estas 
estrellas al final del capítulo).
Tipo espectral F0-G2: estrellas n° 1-37, 1-45, 1-04, 5-17, 3-20, 4-18, 1-26, 3-56, 
3-06,4-47, 3-42,4-50,3-36,1-07 y 1-53.
U po espectral G3 en adelante: estrellas n° 5-031, 3-26, 3-34, 1-14, 5-001, 5-059, 
3-33,4-46,1-44, 4-30,4-12 y 1-59.
5.2.4 Diagramas color-magnitud.
Para poder realizar la determinación de pertenencias, hemos representado en la 
figura 5.21, el diagrama color-magnitud Vo-(b-y)o de todas las estrellas estudiadas en el 
presente trabajo, junto con la lista de estrellas miembros muy luminosas dada por Crawford 
yBames (1972).
El primer criterio de pertenencia, ha sido seleccionar a partir de dicho diagrama, 
únicamente aquellas estrellas que parecen formar parte de la secuencia principal del 
cúmulo. Para ello, sobre el diagrama se ha realizado un ajuste del ZAMS (Perry, Olsen y 
Crawford 1987 y Olsen 1984) a la parte superior de la secuencia principal en la que 
aparecen las estrellas determinadas como miembros por Crawford y Barnes (1972), 
obteniendo una estimación preliminar del módulo de distancia de 7.7.
La estimación del error cometido con este ajuste sólo puede hacerse de forma 
cualitativa. Teniendo en cuenta las indeterminaciones de los índices y magnitudes 
fotométricas ya comentados anteriormente y la presencia de binarias no resueltas podemos 
dar una estimación del error en el valor del módulo de distancia de 0.5 mag.
A partir de esta línea de ZAMS y debido a que no se esperan efectos evolutivos 
importantes en la zona observada, hemos seleccionado aquellas estrellas que quedan 
incluidas en una banda de aproximadamente 1 magnitud por encima (para no eliminar 
posibles binarias o sistemas múltiples) y de 0.1 mag. por debajo.
En la figura 5.22 se muestra el diagrama Vo-(b-y)o en el que se han eliminado las 
estrellas que quedan fuera de esta banda, por lo que únicamente se presentan las estrellas 
con mayores probabilidades de pertenencia al cúmulo.
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En nuestro rango de observación (F’s, G ’s y K’s) la mayoría de las estrellas no 
pertenecen al cúmulo. Unas se encuentran ligeramente delante y la mayoría como es lógico 
detrás, hasta llegar al límite de nuestra fotometría. El rango dinámico es de unas 5 mag. en 
V y 0.4 mag en (b-y). Si nos fijamos en el rango de las F’s situadas detrás del cúmulo el 
rango en V varia aproximadamente entre [12, 15.5]. Es decir estamos observando F’s hasta 
un AV~3.5 mag. respecto a las estrellas del cúmulo. Estas estrellas F’s no miembros serán, 
debido a su interés, analizadas con más detalle en el epígrafe 5.2.8.
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Figura 5.21 Diagrama Vo-(b-y)o para las estrellas del presente trabajo y para la 
lista de miembros de Crawford y Bames (1972). La línea continua es el ZAMS 
con un módulo de distancia de 7.7 y la discontinua con un módulo de distancia 
de 13.2.
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Figura 5.22 Diagrama Vo-(b-y)o para las estrellas posibles miembros del 
presente trabajo y para la lista de miembros de Crawford y Barnes (1972).
La selección de estrellas candidatas a miembro realizada en base a su localización en 
el diagrama HR, no asegura la pertenencia de dichas estrellas al cúmulo y por tanto 
debemos comprobar dicha pertenencia utilizando el resto de criterios fotométricos:
(1) Comprobar si el exceso de color de las estrellas seleccionadas como candidatas es 
compatible con el exceso medio del cúmulo.
(2) Obtener una estimación del módulo de distancia de cada estrella. Las estrellas que 
tengan una estimación de la distancia muy diferente a la distancia obtenida para el cúmulo, 
tampoco deben formar parte de éste. Vamos a obtener esta estimación en el siguiente 
epígrafe.
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5.2.5 Magnitud absoluta y distancia.
El cálculo del módulo de distancia para cada estrella se realiza a partir de las 
calibraciones de magnitud absoluta existentes, dependiendo del tipo espectral. En una 
primera aproximación, se supone que todas las estrellas tienen clase de luminosidad V ó 
muy próxima a V.
Las calibraciones utilizadas dependiendo del tipo espectral y en función de los cinco 
grupos de clasificación utilizados anteriormente son:
Grupo Calibración de Mv
1 - BO-AO Balona y Shobbrook (1984); Crawford (1978)
2 - A0-A3 Stromgren (1966)
3 - A3-F0 Crawford (1979)
4 - F0-G2 Crawford (1975)
5 -G3 y > Olsen (1984)
A continuación vamos a describir cada una de las calibraciones:
Grupo 1 - Estrellas BO-AO
Para este grupo hemos utilizado dos calibraciones diferentes de Mv.
(*) Los datos fotométricos de las estrellas B del presente trabajo se han tomado del 
trabajo de Crawford y Bames (1972). En ese trabajo calculan la magnitud absoluta de las 
estrellas utilizando una calibración preliminar para estrellas B’s no publicada en aquel 
momento. Por coherencia con los datos, hemos recalculado las magnitudes absolutas a 
partir de la calibración dada por Crawford (1978).
La calibración, basada en el hecho de que para estrellas de tipo B el índice H(3 es indicador
de la luminosidad, es la siguiente:
Mv = Mv(P) - 10(PZAMS -P) para 0.2 < co < 0.75
Mv = Mv(P) para co > 0.75
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(*) También hemos utilizado la calibración de Mv en función de (P, co) dada por 
Balona y Shobbrook, a partir de ahora BS (84). La calibración válida tanto para estrellas 
evolucionadas como no evolucionadas es la siguiente:
Mv = ao + ai log (p-2.515) + a2 [g] + a3 [g]3
donde:
Ig] = log (P-2.515) - 1.60 log (co+0.322) 
ao — 3.4994 
ai — 7.2026 
a2 = -2.3192 
a3 = 2.9375
El promedio del módulo de distancia obtenido a partir de ambas calibraciones, 
utilizando únicamente las 15 estrellas B’s consideradas miembros en el trabajo de Crawford 
y Bames (72) es:
Calibración Crawford (1978) Vo-Mv = 7.54 ± 0.6
Calibración de BS (1984) Vo-Mv = 7.83 ± 0.6
Grupo 2 - Estrellas A0-A3
Para derivar la magnitud absoluta debemos tener en cuenta que las líneas de Balmer 
del hidrógeno alcanzan el máximo precisamente en esta región. Por tanto no podemos 
utilizar P como único indicador de la luminosidad, sino una combinación de P (indicador 
de luminosidad en el primer grupo) y ci (indicador de luminosidad en el tercer grupo).
Siguiendo el método (a,r) desarrollado por Strómgren (1966) hemos calculado: 
r = 0.35 [ci] + 2.565 - p 
Mv = 1.5 + 6 ao - 17r
donde el parámetro intrínseco ao (buen indicador de temperatura para este grupo) se puede 
calcular a partir de la expresión:
ao = (b-y)o + 0.18[(u-b)o -1.36]
5.2 IC 4665 219
Grupo 3 - Estrellas A3-F0
La calibración utilizada de Mv en función de P es la dada por Crawford (1979):
Mv = Mv(p) - 9 5co 
donde 8co es el factor de corrección que tiene en cuenta efectos evolutivos.
Grupo 4 - Estrellas F0-G2
En la calibración preliminar de Mv dada por Stromgren (1966) únicamente se 
utilizaba el sistema de cuatro colores uvby. El parámetro independiente que se utilizaba 
como indicador de temperatura era (b-y) y no p. Si la estrella no está enrojecida debido a la 
presencia de materia interestelar, es mejor utilizar (b-y) porque es más sensible que p a la 
temperatura, sobre todo en las estrellas de tipo F tardío (y en las G ’s) y además necesitamos 
un parámetro menos. Sin embargo, si hay efectos del reddening interestelar utilizar (b-y) es 
más problemático porque (b-y) es más sensible a los efectos del blanketing que p.
Por esta razón es mejor utilizar la calibración de Mv en función de P:
Mv = Mv(P) - (9+20Ap) 8ci con Ap = 2.720 - P 
Aunque en caso de no disponer de P se puede utilizar la calibración de Mv en 
función de (b-y):
Mv = Mv (b-y) -10[5ci(b-y) + 1.5 8mi(b-y)]
Grupo 5 - Estrellas G3 en adelante
La calibración utilizada es la dada por Olsen (1984). El parámetro independiente 
utilizado en la calibración es (b-y) dado que para estrellas G’s los efectos del reddening son 
menos problemáticos y el índice (b-y) es más sensible a la temperatura que p.
Mv = Mv(b-y) - f  5ci(b-y) + 3.2 5rm(b-y) -0.07 
donde f  = 10 - 80[(b-y) - 0.380]
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5.2.6 Pertenencia de las estrellas al cúmulo
Una vez calculada la magnitud absoluta, los pasos seguidos para determinar la 
pertenencia han sido los siguientes:
Para todas las estrellas que habíamos seleccionado como miembros en 
función de su posición en el diagrama color-magnitud, se ha calculado el promedio 
y la dispersión de los excesos y de los módulos de distancia individuales. Los 
valores que se obtienen son:
E(b-y) = 0.17 ±0.07
Vo - Mv = 7.6 ±  0.80 utilizando para las B*s la calibración de Crawford (78)
Vo -Mv = 7.7 ±  0.80 utilizando para las B’s la calibración de BS (84)
A partir de estos valores, se han considerado estrellas miembro únicamente aquellas 
cuyos excesos de color y módulos de distancia verifiquen los siguientes criterios:
* Que el exceso no se desvíe más de 2a  respecto de los valores promedio, por 
tanto con 0.04<E(b-y)<0.30.
* Debido a la presencia de binarias entre las candidatas a miembro utilizadas en el 
cálculo de los valores promedio, estamos infradeterminando el valor de la distancia. Por 
este motivo, el criterio de pertenencia utilizando el módulo de distancia no se ha realizado 
de forma simétrica en sigma, sino que se han considerado miembros aquellas estrellas 
cuyos valores de módulo de distancia se sitúan entre l a  por debajo y 2 a  por encima del 
valor promedio, es decir entre 6.8<Vo-Mv <9.3. Las estrellas entre 1 y 2a  por debajo se 
han considerado miembros dudosos (estrellas n° 3-14, 3-32 y c23).
Con las estrellas consideradas como miembros o miembros dudosos a partir de los 
dos criterios anteriores, hemos realizado una nueva comprobación. Del ajuste de la ZAMS 
a la secuencia principal del cúmulo hemos obtenido un módulo de distancia preliminar de 
7.7. Tomando como estimación de la distancia el promedio de las tres estimaciones 
anteriores obtenemos Vo-Mv = 7.7. Con este valor representamos el diagrama (3-Vo, junto 
con la ZAMS para esa distancia (ver figura 5.23). En esta figura se puede apreciar que hay 
seis estrellas marcadas con un círculo relleno que no ajustan bien en la figura, la c81, c23, la
1-40, la 4-38, la 4-39 y la 4-05. Vamos a analizar estas estrellas individualmente.
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Para la estrella c81 se ha obtenido una estimación del modulo de distancia de 9.319 
ó de 9.150 (en función de la calibración de Mv empleada) cercano al límite superior 
determinado como criterio de pertenencia. Su exceso es de 0.17, coincidiendo con el valor 
medio para el cúmulo. Además también está considerada como miembro en el trabajo de 
Crawford (72) y en el trabajo de Prosser (93) y la probabilidad de pertenencia en el trabajo 
de Sanders (71) es del 81%. Su mal ajuste en el diagrama P~Vo podría estar debido a una 
mala determinación del índice (3. Sin embargo, como veremos más adelante, la paralaje 
determinada por Hipparcos para esta estrella, tampoco concuerda bien con la paralaje 
media del cúmulo. Por todo ello hemos considerado esta estrella como miembro dudoso.
Sobre la c23 no tenemos información adicional y por tanto seguimos 
considerándola miembro dudoso.
La estrella 1-40 es una binaria espectroscópica (Prosser 1993) de tipo A l V. En 
todos los trabajos anteriores en los que esta estrella aparece referenciada, esta considerada 
como miembro, tanto a partir de estudios fotométricos (Prosser 93), como a partir de 
estudios de velocidades radiales (Morrell et al 91, Campton 76) como a través de 
movimientos propios (Sanders 72). Por tanto esta estrella se ha considerado finalmente 
como miembro.
Para la estrella 4-39 hemos obtenido una estimación del módulo de distancia de 
7.567 y un valor del exceso de 0.192. Ambos valores concuerdan bien con los valores 
medios obtenidos para el cúmulo. Sin embargo en el trabajo de Prosser (93) está 
considerada como miembro dudoso y en el de Prosser y Giampapa (94) como no 
miembro. La probabilidad de pertenencia dada por Sanders y Van Altena (72) es del 20%. 
Por todo ello, la hemos considerado miembro dudoso.
La estrella 4-38 tiene un valor del exceso de 0.225 coherente con el criterio de 
pertenencia. La separación de esta estrella respecto del ZAMS es cercana a una magnitud, 
por lo que podría tratarse de un sistema múltiple. No disponemos de información 
adicional sobre esta estrella, por lo que finalmente se ha considerado como miembro 
dudoso.
Para la estrella 4-05 hemos obtenido un valor del exceso de 0.134 y una estimación
t
del módulo de distancia de 9.270. Esta considerada también como miembro por Prosser 
(93) y la probabilidad de pertencia de Sanders es del 84%. Por todo ello seguimos 
considerándola como miembro.
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Figura 5.23 Diagrama Vo-beta. La línea continua representa la ZAMS a un 
módulo de distancia de 7.7.
Con las estrellas consideradas como miembros después de aplicar todos los criterios 
anteriores, hemos vuelto a calcular el exceso y el módulo de distancia promedio.
El valor obtenido para el exceso de color es de E(b-y)=0.16 ± 0.05 (como era 
de esperar, la dispersión ha bajado respecto del valor obtenidos anteriormente). 
Respecto a los valores obtenidos para el modulo de distancia tenemos:
Vo - Mv = 7.7 ± 0.6 de la calibración de Crawford (78) 
Vo - Mv = 7.8 ± 0.6 de la calibración de BS (84)
Vo - Mv = 7.7 ± 0.5 del ajuste de la ZAMS
promedio Vo- Mv — 7.7
Adoptamos como valor más probable del modulo de distancia el valor
7.7±0.2
En la tabla 5.10 se muestra el análisis de todas las estrellas que han sido analizadas. 
En la primera columna aparece la identificación de la estrella; en las siguientes columnas 
aparecen la magnitud Vo, el color e índices intrínsecos (b-y)o, mo y co, el valor de (3 y el 
valor del E(b-y); en la columna 8 se muestra el valor del módulo de distancia obtenido a
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partir de las diferentes calibraciones de magnitud absoluta utilizados y comentados en el 
epígrafe 5.2.5 y en la columna 9 se muestra el valor de 8co. Además en la columna 10 se 
muestra también para las estrellas B’s, el valor del módulo de distancia obtenido a partir de 
la calibración de Mv de BS (84). En la última columna se indica la pertenencia de la estrella 
al cúmulo.
En la tabla 5.10 no aparecen las estrellas que han sido eliminadas del estudio por 
alguno de los siguientes motivos:
- estrellas que en el diagrama [mt]-[ci] se desvían claramente de los valores 
estándar representados (Perry, Olsen y Crawford 1987), (62 estrellas)
- estrellas que a partir del diagrama [mi]-[ci] pueden ser consideradas como 
supergigantes.
- estrellas F y G que aplicando los criterios de clasificación en función de la 
luminosidad comentados en el epígrafe 5.2.3, se han considerado como supergigantes, (27 
estrellas).
- estrellas F de las que al no disponer de índice P no se han podido calcular sus 
colores intrínsecos, (estrellas n° 1-10, 2-02, 2-10, 2-24, 2-13, 2-33, 2-20, 2-45, 2-06, 2-09,
2-17,2-18).
Una vez establecido el módulo de distancia y el exceso medio del cúmulo a partir 
de los miembros mas probables, podemos reconsiderar la pertenencia de estas estrellas no 
analizadas de forma individual.
Para ello, hemos realizado la siguiente comprobación con las estrellas de tipo F de 
las que no se dispone de índice P, y con las 62 estrellas que no se han podido clasificar en 
función de su tipo espectral (ver epígrafe 5.2.3): dado que alguna de ellas puede ser 
miembro del cúmulo, se han corregido de un exceso de color igual al exceso medio del 
cúmulo E(b-y)=0.16 y se han representado en el diagrama color-magnitud Vo-(b-y)o, para 
comprobar si alguna queda dentro de la banda de pertenencia fijada. El nuevo diagrama, 
similar al de la figura 5.21, pero con estas estrellas añadidas se puede ver en la figura. 5.24.
A partir de este diagrama concluimos lo siguiente:
- Ninguna de las estrellas F queda dentro de la banda de pertencia fijada, por lo que 
ninguna se ha clasificado como miembro.
- Básicamente todas las estrellas consideradas nulas, quedan dentro de una banda con Vo 
variando entre 15.5 y 16.5 magnitudes. Esta banda se ha representado también en la figura.
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Esto parece indicar que el límite de precisión fotométrica se encuentre aproximadamente 
en esta magnitud Vo = 15.5. Teniendo en cuenta el modulo de distancia estimado de 7.7, 
esto equivale a un corte en Mv=7.8 (tipo espectral «  K5). Por otra parte el corte en (b-y)o 
está en (b-y)o * 0.65, puesto que las únicas estrellas que aparecen a la derecha de este valor 
son precisamente las estrellas consideradas como nulas, lo que equivale a un corte en tipo 
espectral ~K2. En cualquier caso, el límite de la fotometría permite llegar únicamente a 
estrellas de tipos K temprano. Las dos estrellas que quedan dentro de estos límites y que 
ajustan bien con la secuencia principal del cúmulo son la n° 3-40 y 3-49, pero dado que 
básicamente todas las estrellas consideradas como nulas en el epígrafe 5.2.3 quedan fuera 
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Figura 5.24 Diagrama Vo-(b-y)o mostrando las estrellas miembro, las estrellas F’s y G ’s no 
miembro y las estrellas para las que no hemos podido obtener el exceso individual. Para 
estas estrellas sus colores intrínsecos se han obtenido a partir del exceso medio del cúmulo.
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Por otra parte, hemos comparado nuestros resultados, con resultados aparecidos en 
trabajos previos en base a movimientos propios, velocidades radiales o fotometría BVY. 
Esta comparación puede servimos para confirmar nuestros resultados o para reconsiderar 
aquellos casos en los que puedan aparecer discrepancias con otros autores. En la tabla 5.8 
se muestra un resumen de la comparación realizada a partir de las estrellas coincidentes 
entre estos trabajos.
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Tabla 5.8 Comparación de diversos resultados de pertenencias.
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Vamos a analizar con detalle los resultados de la comparación.
Comparando nuestros resultados con los obtenidos por Sanders y Van Altena 
(1972) en base a movimientos propios, se obtiene:
De 52 estrellas en com ún entre ambos estudios, los resultados de 
pertenencia coinciden para 41 de ellas. Las discrepancias aparecen en las estrellas n° 5- 
079, 1-66, 5-061, 2-22 y 3-46 que son consideradas como miembros en nuestro trabajo 
pero tienen probabilidad de pertencia menor al 50% en el trabajo de Sanders y Van Altena, 
y las estrellas 5-023, 3-48 y 2-12 consideradas como no miembros en nuestro trabajo y con 
probabilidades de pertenencia superiores al 50%. Las tres estrellas consideradas como 
miembros dudosos en base a la fotometría, la n° 3-14, 3-32 y la 4-39, tienen probabilidad 
menor al 50%.
Para las 24 estrellas en común con el trabajo de Prosser (93), y siguiendo la 
recomendación del autor, hemos realizado la comparación utilizando únicamente los 
resultados de pertenencia fotométricos. No se ha tenido en cuenta la probabilidad de 
pertenencia determinada a partir de movimientos propios, puesto que tal como comenta 
Prosser, estos valores no son muy precisos debido a la alta contaminación de estrellas de 
campo en el cúmulo. A partir de esta comparación, encontramos que de los 6 miembros de 
nuestro trabajo, 4 de ellos son miembros según Prosser, 1 es miembro dudoso y 1 es no 
miembro (la n° 1-66). De 15 no miembros según nuestro trabajo, 13 son no miembros y 2 
son miembros dudosos según Prosser y finalmente los tres miembros dudosos de nuestro 
trabajo, lo son también en el trabajo de Prosser.
E n  resum en, de las 24 estrellas comparadas con los datos de Prosser (93), el 
único caso contradictorio es el de la estrella 1-66. Su probabilidad de pertenencia en el 
trabajo de Sanders es del 48% y en el de Prosser del 86%. Por otra parte, a partir de la 
fotometría uvby-P obtenemos para esta estrella un valor de mo anómalo respecto al resto 
de estrellas miembro, por lo que su abundancia en metales [Fe/H] no es coherente, como 
veremos más adelante, con la abundancia media del cúmulo. Por todo ello, hemos 
considerado también esta estrella como miembro dudoso.
También hemos analizado 6 estrellas de nuestro trabajo para las que se dispone de 
estudios sobre velocidades radiales. Crampton et al (76) miden velocidades radiales para 13 
estrellas miembro encontrando una frecuencia de binarias de aproximadamente el 50%. La 
velocidad radial media que derivan para el cúmulo, después de excluir las posibles binarias
228 5 Análisis de los cúmulos
es de -15.5 ±1.2 kms-1. Morell y Abt (91) miden velocidades radiales para 15 miembros 
brillantes encontrando 4 binarias espectroscópicas (aproximadamente el 27%). La 
velocidad media que derivan para el cúmulo es -12.7 con una dispersión de 1.6 km s1 por 
estrella. Finalmente Prosser y Giampapa miden velocidades radiales de 42 posibles 
miembros fotométricos de tipos tardíos F5-K0, encontrando 20 con velocidades radiales 
consistentes con la pertenencia.
Como podemos ver en la tabla 5.8, 4 de las 6 estrellas tienen velocidades radiales 
coherentes con las velocidades medias dadas por los diferentes autores. Sin embargo las 
estrellas 3-32 y la 4-39 observadas por Prosser y Giampapa (94) tienen velocidades 
claramente discordantes y han sido consideradas no miembros por dichos autores. Sin 
embargo estas velocidades radiales han sido obtenidas a partir de una única medida. Si 
calculamos para las tres estrellas miembro a partir de nuestros datos fotométricos, los 
valores medios de todas las medidas de velocidades radiales disponibles en la base de datos 
de Mermilliod, se obtienen los siguientes valores :
<vrad n° l-22> = -14± 31 (6 medidas) SB2
<vrad n° l-40> = -13 ±16 (30 medidas) SB
<vrad n°2-29> = -17± 31 (15 medidas)
Con estas altas dispersiones individuales, (aunque hay que tener en cuenta que dos 
de ellas son binarias espectroscópicas), hemos considerado que los valores de las 
velocidades radiales de las estrellas 3-32 y 4-39 obtenidas por Prosser y Giampapa (94) no 
son discriminantes de la posible pertenencia y por tanto no hemos modificado la 
clasificación fotométrica para estas estrellas, que siguen siendo consideradas miembros 
dudosos.
Por último hemos realizado también una comparación utilizando los datos del 
Catálogo Hipparcos. Debido a las limitaciones en la magnitud de Hipparcos sólo hemos 
obtenido información para ocho de las estrellas mas brillantes del cúmulo, observadas por 
Crawford (72). Los datos de Hipparcos para estas ocho estrellas se pueden ver en la tabla 
5.9. En las dos primeras columnas se muestra la correlación entre nuestra identificación y la 
de Hipparcos, en las dos siguientes los movimientos propios con el error de Hipparcos 
medidos en miliarcosegundos (mas) por año, en la columna 5 aparece la paralaje con su 
error en mas, y en la última columna de comentarios se muestra la determinación de la 
pertenencia fotométrica obtenida en este trabajo.
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Tabla 5.9 Datos de movimientos propios y paralajes del Catalogo Hipparcos.










c32 86805 -0.98 0.9 -7.22 0.6 2.21 M
c58 86944 2.79 0.9 -8.6 0.6 4.64 M
c62 86954 0.36 0.7 -7.16 0.5 2.42 M
c64 86960 -0.65 0.9 -7.83 0.6 3.20 M
c73 87002 -0.11 0.9 -8.23 0.6 3.74 M
c81 87032 -2.55 0.9 -8.95 0.7 0.82 M?
el 02 87132 -3.42 1.0 -2.50 0.8 0.81 M
c!05 87184 -2.43 0.8 -4.65 0.7 1.19 M
<c32, c62, c64, c73> y o -0.34 0.5 -7.61 0.5 2.89 0.6
A partir de estos datos, comprobamos que el resultado de pertenencias fotométrico 
no es coherente con los movimientos propios y /o  paralajes proporcionados por Hipparcos 
para las estrellas c58, el 02, y el 05, puesto que aun teniendo en cuenta los errores de 
Hipparcos, los valores de ps y paralaje para las estrellas el 02 y el 05 y los valores de 
y paralaje para la c58, se desvían mas de 2a  respecto del promedio calculado con las 
estrellas c32, c62, c64 y c73. También el valor de fia y de la paralaje de la estrella c81, 
considerada miembro dudoso, se desvían del promedio.
En cualquier caso, las estrellas c58, el 02 y e l05 se han seguido considerando 
miembros, por los siguientes motivos. Estas consideradas como miembros en el trabajo de 
Crawford (72). Los valores del exceso y del módulo de distancia de estas estrellas, 
concuerdan perfectamente con los valores medios del cúmulo determinados en el presente 
trabajo. La estrella c58 también está considerada como miembro en el trabajo de Prosser 
(93) y tiene una probabilidad de pertenencia en el trabajo de Sanders y Van Altena (72) del 
79%. Además, en el epígrafe 5.2.7 veremos a partir del diagrama color magnitud Mv-(b-y)o, 
que las estrellas el 02 y el 05 se pueden clasificar como posibles binarias.
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El valor promedio de la paralaje, calculada a partir de las estrellas c32, c62, 
c64 y c73, es de 2.89 miliarcosegundos que equivale a unos 346 parsec, el mismo 
valor que el obtenido a partir de los datos fotométricos MD=7.7 («347 pe).
Esta estimación de la distancia además es coherente con el valor del exceso 
medio obtenido de E(b-y)=0.16 a la relativamente alta latitud galáctica b=17°.l a la 
que se encuentra situado el cúmulo IC 4665.
Como resumen del estudio de pertenencias realizado, se tiene:
De las 215 estrellas analizadas en la tabla 5.10, se han determinado a partir de 
la fotometría uvby-P y de la comparación con resultados previos, 50 miembros (7 de 
ellos dudosos). Entre estos 50 miembros se incluyen los 26 miembros determinados 
por Crawford y utilizados en este trabajo, para los que se ha confirmado la pertencia 
en 24 de ellos (2 se han reclasificado como miembros dudosos). Por tanto, se ha 
duplicado el número de estrellas miembro con fotometría uvby-P.
Una vez establecido el modulo de distancia y el exceso medio del cúmulo a partir 
de los miembros mas probables, se han reconsiderado las pertenencias de las estrellas que 
no aparecen en la tabla 5.10 (estrellas que se desvían del [mi]-[ci], estrellas F de las que no 
se dispone de P, estrellas consideradas como supergigantes...), no encontrando ningún 
nuevo miembro.
A partir de los valores individuales del reddening de las estrellas miembro, hemos 
realizado también un estudio para comprobar si existe alguna relación entre el exceso 
individual y la luminosidad, tipo espectral o posición de las estrellas en el campo. En la 
figura 5.25 hemos representado el diagrama Vo-E(b-y) para las estrellas miembro. Para una 
mejor interpretación de la figura, hemos representado también dos líneas que indican la 
separación entre las estrellas B-A's, las F s y las G's. En dicha figura se observa que todas 
las estrellas B-A's (excepto la c50) tienen un exceso inferior al exceso medio del cúmulo de 
0.16 mag., mientras que todas las estrellas G's tienen exceso superior al exceso medio. Las 
estrellas F's sin embargo cubren todo el rango de variación de los excesos obtenidos para 
las estrellas B-A's y para las G's.
Es decir, si que parece existir una relación entre el exceso individual y la 
luminosidad y tipo espectral de las estrellas miembro, en el sentido de que las
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estrellas menos luminosas y más frías presentan un enrojecimiemto superior.
Teniendo en cuenta que las estrellas G's son las últimas que han alcanzado la secuencia 
principal del cúmulo, este exceso superior podría interpretarse como restos de material de 
la nube a partir de la cual se han formado. De todas formas este exceso superior en las G ’s 
debe ser considerado desde un punto de vista cualitativo, ya que son estrellas en el límite de 
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Figura 5.25 Diagrama Vo-E(b-y) para IC 4665. Las líneas horizontales 
continuas indican la separación entre las estrellas B's-A's, las Fs y las G's.
Respecto a la relación del exceso con la posición de las estrellas en el campo, se ha 
realizado una comprobación similar a la realizada para los cúmulos NGC 6910-NGC 6913. 
Se ha comprobado en cada una de las cinco imágenes obtenidas, si las estrellas con exceso 
mayor o menor al exceso medio del cúmulo de 0.16, se concentran en alguna zona 
determinada. A partir de este análisis, se observa que aunque el enrojecimiento es 
variable a lo largo del cúmulo no parece confinado a ninguna zona particular del 
mismo. Este resultado es parcial ya que las cinco imágenes obtenidas no cubren la 
totalidad del campo del cúmulo.
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Tabla 5.10 Análisis de las estrellas de IC 4665
ID Vo (b-y)o m o co beta E(b-y) Vo-M v 5Co Vo-Mv 
BS 84
Estrellas B Crawford 72
c22 8.221 -0.041 0.121 0.773 2.771 0.130 7.801 8.290 M
c23 7.587 -0.040 0.130 0.804 2.826 0.110 6.715 6.976 M?
c32 7.900 -0.033 0.100 0.945 2.733 0.100 7.958 8.905 M
c49 7.141 -0.075 0.126 0.444 2.739 0.130 7.015 7.539 M
c50 8.187 -0.028 0.198 0.897 2.874 0.210 6.989 7.122 M
c58 7.074 -0.077 0.111 0.404 2.714 0.120 7.512 7.837 M
c62 6.258 -0.080 0.100 0.320 2.692 0.140 7.164 7.402 M
c64 6.801 -0.074 0.108 0.445 2.703 0.130 7.651 7.740 M
c72 7.244 -0.078 0.103 0.352 2.705 0.120 7.824 8.165 M
c73 6.571 -0.074 0.098 0.427 2.689 0.130 7.826 7.758 M
c76 7.522 -0.057 0.132 0.538 2.745 0.160 7.472 7.829 M
c81 8.129 -0.054 0.104 0.636 2.707 0.170 9.319 9.150 M?
c82 7.345 -0.070 0.108 0.440 2.738 0.150 7.233 7.758 M
cl0 2 8.774 -0.009 0.177 1.069 2.908 0.120 7.328 7.476 M
c!05 7.060 -0.060 0.118 0.516 2.732 0.100 7.272 7.550 M
Estrellas A-F Crawford 72
c34 10.011 0.227 0.169 0.430 2.712 0.230 5.590 N M
c37 10.758 0.244 0.162 0.547 2.698 0.140 7.680 M
c48 11.150 0.292 0.122 0.491 2.669 0.100 8.067 M
c53 10.851 0.236 0.157 0.502 2.702 0.130 7.262 M
c57 10.743 0.237 0.168 0.585 2.698 0.090 8.019 M
c63 10.087 0.112 0.204 0.816 2.834 0.110 7.205 M
c65 10.170 0.178 0.199 0.697 2.760 0.100 7.263 M
c66 9.808 0.056 0.220 0.877 2.874 0.140 7.083 M
c83 9.608 0.051 0.185 0.969 2.888 0.140 7.573 M
c88 10.268 0.144 0.189 0.773 2.805 0.140 7.374 M
c89 9.496 0.063 0.170 1.013 2.882 0.080 8.041 M
Estrellas B
4-15 12.095 -0.037 0.148 0.824 2.651 0.518 14.073 15.225 NM
5-041 12.613 -0.005 0.161 1.145 2.625 0.664 15.573 18.589 N M
3-51 13.239 -0.040 0.080 0.745 2.634 0.669 17.567 16.847 NM
1-03 13.673 -0.033 0.250 0.891 2.539 0.571 NM
1-08 13.470 -0.038 0.119 0.810 2.677 0.638 14.671 15.599 NM
5-014 13.018 -0.049 0.086 0.585 2.666 0.776 15.489 14.945 N M
5-109 12.961 -0.084 0.135 0.294 2.581 0.796 19.254 17.768 N M
1-23 12.819 -0.063 0.125 0.474 2.570 0.855 20.323 19.806 N M
5-058 13.613 -0.046 0.113 0.615 2.595 0.692 19.743 19.033 N M
4-13 13.431 -0.034 0.207 0.872 2.497 0.739 N M
5-095 13.842 -0.046 0.058 0.623 2.649 0.645 17.107 16.397 N M
5-111 13.778 -0.042 0.046 0.701 2.605 0.666 19.525 18.841 N M
1-34 13.536 -0.037 0.221 0.829 2.588 0.726 18.300 20.837 NM
5-062 14.234 -0.031 0.103 0.910 2.594 0.624 18.672 21.501 N M
5-098 13.194 -0.055 0.258 0.532 2.724 0.662 13.642 13.807 N M
1-16 13.750 -0.042 0.213 0.704 2.522 0.624 NM
1-24 13.155 -0.118 0.320 -0.022 2.551 0.790 N M
5-003 13.140 -0.095 0.206 0.198 2.531 0.800 N M
5-044 13.750 -0.041 0.246 0.731 2.531 0.697 N M
5-009 12.644 -0.055 0.226 0.532 2.552 0.747 N M
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2-30 8.871 -0.009 0.153 1.095 0.143 M
2-29 8.956 -0.011 0.151 1.102 0.159 M
1-40 8.710 0,050 0,130 1,015 2.708 0.083 9,463 M
4-05 9.582 0.073 0.165 1.032 2.762 0.134 9.945 M
Estrellas F
5-079 10,143 0,247 0,178 0,667 2,693 0,106 8,336 0,162 M
1-27 9,871 0,356 0,169 0,381 2,610 0,298 6,147 0,071 N M
4-16 11,342 0,266 0,167 0,680 2,674 0,041 10,071 0,230 N M
1-22 11,085 0,312 0,158 0,396 2,644 0,184 7,303 0,018 M
1-66 11,014 0,248 0,068 0,465 2,678 0,248 7,555 0,005 M?
5-061 11,578 0,292 0,143 0,401 2,658 0,136 7,717 -0,009 M
3-14 11,376 0,330 0,178 0,252 2,642 0,204 6,075 -0,122 M?
4-39 11,617 0,366 0,154 0,353 2,588 0,192 7,567 0,085 M?
3-12 12,107 0,255 0,149 0,621 2,682 0,087 10,115 0,150 N M
1-64 11,559 0,336 0,184 0,344 2,636 0,276 7,256 -0,019 M
3-29 12,059 0,276 0,147 0,399 2,673 0,161 8,008 -0,049 N M
1-35 12,126 0,319 0,148 0,518 2,629 0,250 9,742 0,169 N M
5-002 12,661 0,346 0,133 0,409 2,599 0,127 9,317 0,121 N M
3-27 12,890 0,319 0,158 0,229 2,646 0,146 7,338 -0,153 N M
5-057 13,048 0,332 0,164 0,271 2,635 0,145 7,975 -0,089 N M
3-39 13,068 0,283 0,119 0,409 2,658 0,164 9,284 -0,002 N M
1-63 12,856 0,283 0,127 0,348 2,663 0,258 8,407 -0,074 N M
3-13 13,269 0,303 0,136 0,383 2,646 0,186 9,332 0,001 N M
3-08 13,202 0,306 0,143 0,350 2,647 0,205 8,916 -0,034 N M
4-14 13,291 0,263 0,128 0,451 2,678 0,211 9,701 -0,009 N M
4-21 13,916 0,302 0,096 0,482 2,625 0,090 11,185 0,142 N M
1-06 13,534 0,346 0,157 0,406 2,613 0,183 10,060 0,090 N M
3-04 13,857 0,343 0,182 0,300 2,631 0,206 9,107 -0,053 N M
5-013 14,468 0,333 0,159 0,378 2,627 0,087 10,590 0,034 N M
4-37 13,996 0,371 0,168 0,290 2,598 0,197 9,280 0,003 N M
4-45 13,828 0,259 0,164 0,526 2,686 0,250 10,821 0,043 NM
1-68 12,969 0,270 0,141 0,520 2,671 0,469 10,146 0,077 N M
5-004 14,337 0,373 0,162 0,238 2,594 0,164 9,000 -0,041 N M
1-49 14,090 0,301 0,132 0,493 2,641 0,229 11,341 0,121 N M
4-08 14,416 0,327 0,111 0,299 2,616 0,179 9,731 -0,024 N M
4-11 14,492 0,322 0,150 0,392 2,633 0,200 10,729 0,036 N M
1-28 14,464 0,303 0,152 0,290 2,655 0,209 9,487 -0,113 N M
1-47 15,342 0,326 0,114 0,494 2,605 0,045 12,926 0,194 N M
1-30 13,676 0,268 0,056 0,402 2,652 0,468 9,889 0,006 N M
3-05 14,943 0,323 0,084 0,178 2,611 0,197 8,934 -0,135 N M
3-58 14,443 0,265 0,171 0,169 2,698 0,326 7,797 -0,354 N M
5-086 14,426 0,279 0,091 0,186 2,665 0,346 8,308 -0,242 N M
1-58 14,032 0,367 0,151 0,298 2,590 0,449 9,366 0,027 N M
5-110 14,758 0,247 0,147 0,155 2,713 0,298 7,814 -0,411 NM
5-083 14,447 0,316 0,187 0,436 2,648 0,384 11,055 0,050 N M
4-57 15,107 0,359 0,138 0,241 2,595 0,232 9,815 -0,039 N M
5-039 14,749 0,323 0,094 0,224 2,615 0,333 9,242 -0,096 NM
5-089 15,095 0,344 0,121 0,378 2,583 0,263 11,295 0,119 N M
4-59 15,036 0,302 0,168 0,088 2,669 0,282 7,915 -0,350 N M
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Tabla 5.10 Análisis de las estrellas de IC 4665 (continúa)
ID  V o (b-y)o m o co beta E(b-y) Vo-M v 5co Vo-M v M
BS 84
Estrellas F (continúa)
1-48 15,393 0,279 0,149 0,567
3-45 15,170 0,226 0,183 0,541
5-075 15,279 0,317 0,132 0,410
1-42 15,504 0,255 0,145 0,412
1-46 14,775 0,335 0,086 0,130
5-055 15,605 0,267 0,132 0,285
4-33 15,122 0,282 0,204 0,249
5-082 14,093 0,306 0,199 0,487
4-48 14,261 0,246 0323 0,334
3-32 11,245 0,358 0,189 0,259
5-020 14,151 0,361 0,191 0,368
1-02 12,393 0,347 0,200 0,425
5-067 14,743 0,382 0,192 0,476
1-01 15,310 0,363 0,199 0,107
5-085 14,834 0,368 0,468 1,812
4-56 13,941 0,304 0,227 0,356
1-38 12,576 0,362 0,211 0,435
1-62 13,203 0,245 0,254 0,273
5-023 12,978 0,347 0,220 0,299
4-41 14,590 0,292 0,240 0,409
5-034 14,592 0,382 0,214 0,361
1-31 13,549 0,345 0,228 0,521
1-25 13,749 0,392 0,216 0,378
3-10 13,890 0,351 0,231 0,137
5-103 14,243 0,352 0333 0331
5-088 13,799 0,329 0,241 0,358
3-48 12,601 0,344 0,244 0,361
5-069 14,130 0,412 0323 0332
1-13 15,342 0,279 0,268 0,199
3-30 14,271 0,344 0,248 0,281
4-02 14,495 0,403 0,228 0,272
5-050 13,817 0,379 0,238 0,270
4-29 15,368 0,369 0,230 1,561
5-073 14,827 0,344 0,254 0,219
1-33 15,060 0,331 0,261 0329
4-32 14,317 0,325 0,264 0,299
1-39 14,323 0,398 0,244 0,441
4-07 14,778 0,400 0,244 0,387
4-06 11,188 0,405 0,247 0,397
3-22 13,873 0,343 0,268 0,347
5-015 14,067 0,390 0,258 0,421
5-094 12,877 0,369 0,268 0,234
3-15 13,786 0371 0376 0,156
4-44 13,911 0335 0,292 0,389
5-072 13,132 0,417 0,270 0,318
1-55 12,679 0,410 0,284 0396
3-46 12,716 0,414 0,292 0,254
1-50 14,907 0,335 0,319 0,303
5-060 15,318 0,427 0,258 1,824
5-084 14,005 0,342 0,327 0,169
5-065 13,324 0,415 0,304 0,399
1-52 12,220 0,413 0,308 0,424
2,663 0315 13,166 0,145 N M
2,718 0,282 11,704 -0,035 N M
2,630 0,267 11,727 0,060 N M
2,691 0,228 11,311 -0,086 N M
2,597 0,414 8,215 -0,155 N M
2,683 0,291 10,314 -0,189 N M
2,686 0,169 9,596 -0,234 N M
2,657 0,300 11,022 0,079 N M
2,714 0,214 8,973 -0,234 N M
2,622 0,170 6335 -0,076 M?
2,616 0,154 10,141 0,046 NM
2,628 0,210 8,877 0,080 N M
2,585 0,247 11,525 0313 N M
2,628 0,063 8,927 -0,239 N M
2,616 0,257 10,491 0,009 N M
2,670 0378 9,585 -0,084 N M
2,619 0,145 9,169 0,108 N M
2,723 0,536 7,300 -0307 N M
2,640 0,131 8393 -0,072 N M
2,679 0393 10,621 -0,053 N M
2,608 0,161 10,522 0,054 N M
2,636 0,184 10,892 0,159 N M
2,600 0,271 9,841 0,088 N M
2,645 0,236 7,734 -0344 NM
2,638 0,251 9,856 -0,035 N M
2,655 0,288 9,584 -0,045 NM
2,646 0,293 8,468 -0,021 N M
2,581 0,193 8,655 -0,024 N M
2,699 0,107 9,091 -0,328 N M
2,650 0,228 9,410 -0,109 N M
2,600 0,164 9,633 -0,018 N M
2,623 0,156 8,911 -0,066 N M
2.635 0,129 9,466 -0,198 N M
2,653 0,114 9,387 -0,178 N M
2,662 0,158 9,629 -0,191 N M
2,665 0,199 9,489 -0,129 N M
2,603 0,179 10,977 0,144 N M
2,604 0,112 10,953 0,089 N M
2,602 0,178 7,452 0,103 N M
2,652 0,199 9,592 -0,048 N M
2,616 0,224 10,535 0,099 N M
2,640 0,342 7,614 -0,136 N M
2,642 0,213 7,819 -0318 N M
2,662 0351 9,922 -0,031 N M
2,604 0,258 8,681 0,020 N M
2,611 0,338 8,926 0,083 N M
2,616 0,274 7,673 -0,069 M
2,669 0,204 10,079 -0,135 N M
2,612 0,147 9,619 -0,135 N M
2,670 0,302 7,969 -0,271 N M
2,615 0,332 9,591 0,079 N M
2,617 0,364 8,713 0,100 N M
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5-042 14,750 0,322 0,342 0,451 2,675 0,225 11,203 -0,001 N M
5-115 12,812 0,399 0,318 0,327 2,630 0,278 8,403 -0,023 M
Estrellas G
3-21 13,327 0,470 0,330 0,261 2,595 0,258 M
5-030 14,241 0,461 0,382 0,124 2,589 0,170 N M
5-102 14,847 0,567 0,404 0,487 2,637 0,133 N M
5-040 14,413 0,516 0,429 0,242 2,597 0,228 NM
4-38 13,356 0,547 0,425 0,368 2,633 0,225 M?
4-10 13,039 0,539 0,434 0,319 2,618 0,214 N M
3-38 13,017 0,574 0,428 0,465 2,633 0,292 N M
4-26 12,327 0,579 0,492 0,358 2,634 0,198 N M
3-24 9,516 0,581 0,510 0,328 2,624 0,239 N M
5-029 13,140 0,620 0,528 0,446 2,609 0,217 NM
5-091 12,778 0,579 0,558 0,226 2,617 0,296 N M
3-09 10,400 0,571 0,570 0,174 2,607 0,358 N M
4-36 13,456 0,587 0,611 0,152 2,600 0,345 NM
1-43 11,554 0,619 0,610 0,280 2,600 0,449 N M
5-108 12,413 0,651 0,623 0,375 2,667 0,259 N M
5-037 11,157 0,628 0,692 0,146 2,597 0,324 N M
1-12 14,227 0,517 0,171 0,761 2,578 0,183 N M
5-021 13,194 0,566 0,536 0,220 2,576 0,148 NM
3-23 12,696 0,625 0,594 0,335 2,567 0,400 NM
3-02 14,719 0,393 0,222 0,180 2,551 0,271 NM
1-54 14,856 0,498 0,360 1,930 2,549 0,726 NM
3-28 13,944 0,526 0,332 0,473 2,539 0,228 M
3-11 13,589 0,510 0,434 0,207 2,537 0,270 M
3-52 14,830 0,373 0,185 0,178 2,529 0,250 NM
4-01 13,820 0,457 0,301 0,270 2,514 0,262 NM
1-18 14,615 0,491 0,208 0,588 2,485 0,228 N M
2-27 11,885 0,441 0,239 0,328 0,108 N M
2-23 11,125 0,593 0,542 0,314 0,327 NM
2-12 12,384 0,635 0,504 0,549 0,195 N M
2-07 12,602 0,557 0,429 0,399 0,237 NM
2-31 13,005 0,607 0,421 0,605 0,167 NM
2-22 12,994 0,421 0,231 0,267 0,193 M
2-01 13,210 0,489 0,358 0,277 0,224 M
2-32 13,548 0,468 0,340 0,235 0,189 M
2-11 13,643 0,564 0,361 0,561 0,229 M
2-35 14,116 0,582 0,464 0,425 0,173 M
2-14 14,314 0,465 0,308 0,284 0,128 NM
2-28 14,590 0,441 0,182 0,443 0,073 NM
2-08 14,465 0,420 0,171 0,385 0,106 NM
2-39 14,737 0,439 0,260 0,278 0,054 NM
2-40 14,888 0,524 0,267 0,590 0,059 NM
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Tabla 5.10 Análisis de las estrellas de IC 4665 (continúa)
ID Vo (b-y)o m o co beta E(b-y) Vo-Mv 8co Vo-M v M 
BS 84
Estrellas G (continúa)
2-36 14,065 0,533 0,460 0,246 0,284 M
2-42 14,716 0,510 0,270 0,533 0,144 N M
2-34 14,889 0,483 0,214 0,540 0,105 N M
2-43 14,233 0,566 0,392 0,508 0,270 M
Estrellas F ó G  - clasificación dudosa
3-55 13,307 0,349 0,331 0,175 2,667 0,283 7,341 -0,258 N M
5-106 13,849 0,319 0,348 0,274 2,683 0,414 8,596 -0,200 N M
4-58 13,559 0,321 0,348 0,237 2,682 0,294 7,997 -0,234 N M
1-05 13,856 0,425 0,327 0,157 2,622 0,194 7,933 -0,177 N M
4-19 13,462 0,386 0,441 0,433 2,658 0,304 8,503 0,023 N M
4-54 13,897 0,340 0,493 0,325 2,687 0,187 7,608 -0,161 N M
4-53 13,537 0,279 0,588 0,527 2,715 0,409 9,326 -0,043 N M
5-018 15,941 0,503 0,391 0,259 2,607 -0,007 N M
4-43 15,224 0,508 0,414 0,238 2,582 0,134 NM
4-04 15,123 0,503 0,339 0,367 2,579 0,112 N M
4-35 15,616 0,625 0,609 0,298 2,620 0,058 N M
3-18 16,106 0,605 0,214 1,008 2,576 -0,047 N M
3-16 15,481 0,638 0,535 0,497 2,574 0,087 N M
3-03 15,099 0,450 0,350 0,143 2,537 0,130 N M
1-15 15,099 0,545 0,329 0,549 2,526 0,102 N M
2-16 15,091 0,423 0,192 0,354 0,064 N M
2-19 15,352 0,540 0,278 0,632 0,037 N M
2-03 15,154 0,514 0,320 0,450 0,109 N M
2-37 15,861 0,462 0,200 0,484 -0,043 N M
2-21 16,014 0,517 0,284 0,529 -0,071 N M
2-15 15,379 0,512 0,183 0,714 0,080 N M
2-44 15,643 0,519 0,199 0,709 0,051 N M
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5.2.7 Determinación de edades y comparación de modelos evolutivos.
Utilizando el módulo de distancia de 7.7 asumido como resultado de nuestro 
análisis, hemos calculado la magnitud Mv para cada una de las estrellas clasificada como 
miembro y hemos representado el diagrama Mv-(b-y)o, (ver figura 5.26).
A partir de dicho diagrama podemos destacar los siguientes comentarios:
(1) La secuencia principal que en el trabajo de Crawford y Bames (72) 
terminaba en (b-y)o = 0.29 se ha ampliado hasta (b-y)o — 0.582 (estrella n°2-35), es decir 
hasta aproximadamente estrellas de tipo K0.
(2) El diagrama color magnitud se extiende desde magnitudes Mv=-1.44 hasta 
Mv=6.53. En este diagrama es claramente visible una secuencia principal bien definida.
(3) Para detectar posibles binarias, hemos seleccionado a partir de este 
diagrama, aquellas estrellas que quedan en una banda entre 0.4 y 1 magnitud por encima del 
ZAMS. En esa banda encontramos 15 estrellas que son la n° e l05, c23, c32, c50, e l02, 
1-40, c89, 4-05, 5-079, 1-22, 3-32, 4-39, 2-01, 4-38 y 2-11. En la figura aparecen con su 
símbolo habitual recuadrado.
Antes de realizar el ajuste de las isócronas al diagrama color-magnitud hemos 
determinado fotométricamente la abundancia en metales del cúmulo, para poder 
seleccionar el modelo teórico adecuado a las características particulares del cúmulo en 
estudio.
Para ello hemos utilizado la calibración dada por Nissen (1981) para estrellas de 
tipos F0-G2, basada en determinaciones espectroscópicas de la temperatura efectiva 
llevadas a cabo por el propio autor. La ecuación de calibración es :
[Fe/H]=-[10.5+50(P-2.626)]5mi+0.16
válida para el rango 2.59<(3<2.73 y 8ci<0.20, con un error en la calibración de o,=0.20.
Aplicando la calibración anterior a las estrellas F clasificadas como miembros del 
cúmulo y calculando el promedio obtenemos un valor de:
[Fe/H]= -0.05±0.25
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Este valor de [F e /H ], utilizando la expresión logZ=logZ(;)+ [F e /H ] 
(Strómgren 1987) y un valor de Z Q=0.019, equivale a un valor para el cúm ulo de 
Z=0.017. La metalicidad obtenida es por tanto similar a la solar.
Para realizar la estimación de la edad del cúmulo, hemos utilizado las isócronas 
calculadas a partir de los modelos evolutivos teóricos de Schaller et al (1992).
De entre todos los modelos calculados para diferentes metalicidades, hemos 
seleccionado únicamente los modelos calculados para metalicidad solar Z=0.02, puesto que 
ésta es la metalicidad obtenida a partir de las calibraciones de abundancias [Fe/H] para las 
estrellas F’s miembros del cúmulo y estas estimaciones son mucho mas precisas que las que 
pueden derivarse del ajuste de los modelos.
Para esta metalicidad Z=0.02, se han considerado los modelos con y sin 
overshooting, para diferentes edades, con el fin de chequear cuales son los modelos que 
mejor ajustan a los datos observacionales.
Las isócronas construidas a partir de los códigos proporcionados por Meynet et al 
(1993), se han trasladado del plano teórico L-Teff al diagrama color-magnitud Vo-(b-y)o 
observacional utilizando las fórmulas de calibración proporcionadas por Torrejon (1995).
En primer lugar mostramos en la figura 5.26 el diagrama Mv-(b-y)o en el que 
aparecen superpuestas las isócronas para edades log x = 7.6, 7.7 y 7.9 todas ellas teniendo 
en cuenta los efectos del overshooting. La línea continua es el ZAMS determinado por 
Perry, Olsen y Crawford (1987).
A partir del ajuste de las isócronas de dicha figura, realizamos una 
estimación de la edad del cúmulo de log x = 7.7 ±  0.2. Para ello se ha tomado como 
zona de ajuste la zona a partir del tum-off del cúmulo. El tun-off se ha determinado por la 
posición de cuatro estrellas (con Mv « -0.5) que coinciden en el diagrama CM con el 
ZAMS teórico. En las isócronas con edades superiores a 7.7 el tum-off se produce antes de 
este valor de Mv, mientras que en las isócronas con edades inferiores a 7.7 el tum-off se 
produce más adelante. La estimación del error del ajuste viene de los cálculos de errores en 
Vo y (b-y)o. Teniendo en cuenta los errores internos de la fotometría mas los debidos al 
proceso de desenrojecimiento, las precisiones de la magnitudes corregidas pueden 
estimarse en 0.07 en Vo y 0.02 en (b-y)o. Con estos errores la precisión del ajuste de las 
isócronas es de 0.2.
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Figura 5.26 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas para edades log X 
7.6, 7.7 y 7.9 de Meynet et al (1993).
A diferencia del ajuste realizado para los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 
analizados en el apartado 5.1, en el ajuste realizado para el cúmulo IC 4665 no 
aparece ninguna discrepancia en Mv entre las estrellas de clase V del cúmulo y las 
isócronas ajustadas. Este hecho parece confirmar la suposición realizada en los cúmulos 
NGC 6910 y 6913, sobre que dicha discrepancia podía estar debida a que la metalicidad de 
dichos cúmulos es superior a la metalicidad solar utilizada en los ajustes. En este caso, 
con la abundancia [Fe/H ] determinada independientemente de los modelos 
evolutivos no cabe esta alternativa. Los modelos de Schaller con overshooting 
ajustan perfectamente a la distribución de estrellas B’s observadas, para 
metalicidades solares.
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Cara a evaluar los modelos de evolución estelar y la importancia del overshoodng, 
en la figura 5.27 se han representado los modelos con o sin overshooting, para diferentes 
edades en el entorno de la edad estimada de 7.7. Para una mejor visualización hemos 
modificado la escala respecto a la figura 5.26.
.6  -----------------------------------------------------------------------------------------------------
- 0,200 - 0,100  0,000  0,100  0,200
(b-y)o
Figura 5.27 Diagrama Mv-(b-y)o mostrando las isócronas para diferentes 
edades con y sin overshooting de Meynet et al (1993).
A partir de esta figura, se aprecia claramente como las isócronas sin overshooting 
no ajustan bien a la secuencia principal del cúmulo, puesto que se encuentran desplazadas 
sistemáticamente a la derecha en un factor 8(b-y)oa50.04. Esta desviación es la misma que la 
aparecida en los modelos sin overshooting ajustados a los dos cúmulos analizados en el 
anterior epígrafe. En cualquier caso, si tenemos en cuenta únicamente el perfil a partir del 
tum-off de las isócronas sin overshooting e ignoramos la desviación en (b-y)o. parece que la
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forma de la isócrona que mejor ajusta a la secuencia principal del cúmulo es también la 
isócrona de edad log =7.7.
Como conclusiones de la comparación entre nuestra fotometría y los modelos:
Los modelos con overshooting ajustan mejor a los datos observacionales. E n  
los modelos sin overshooting aparece un desplazamiento en las isócronas respecto 
de la secuencia principal del cúmulo de 0.04 m ag en (b-y)o no justificable a partir de 
los errores de la fotometría.
A partir de los modelos con overshooting, la estim ación de la edad del 
cúmulo obtenida es de log x = 7.7 ±  0.2. Si tenemos en cuenta únicam ente la forma 
de los modelos sin overshooting, se obtiene la misma estimación de la edad.
E sta  estim ación de la edad obtenida en el presente trabajo de unos 50 My, 
coincide con la estim ación de edad realizada por Allain et al (96) a partir de la que 
concluyen que la edad del cúmulo IC 4665 es más próxima a la de a  Per (50 My) 
que a la de las Pléyades (70My).
5.2.8 Propiedades locales.
Antes de pasar al epígrafe de conclusiones, vamos a analizar el conjunto de estrellas 
rechazadas como miembros del cúmulo IC 4665, pero en coincidencia óptica con el 
mismo, cara a obtener datos sobre las propiedades locales de la zona en la que se sitúa el 
cúmulo. D el conjunto de estrellas rechazadas como miembros hay dos grupos que 
nos pueden aportar información de relevancia astronómica. Las estrellas de tipo F 
con (b-y)o entre 0.222 y 0.444, y las estrellas muy tem pranas de tipo B.
Las primeras por la precisión de sus calibraciones fotométricas en el sistema 
Strómgren, nos permiten mapear el reddening local y la metalicidad a diferentes escalas de 
distancia. Por las limitaciones en magnitud de nuestra fotometría anteriormente 
comentadas, las P s  tempranas observadas deben ser estrellas que se encuentran muy 
próximas al cúmulo o detrás del mismo. En las estrellas P s tardías observadas la mayoría 
están situadas detrás existiendo la posibilidad de que algunas más evolucionadas estén 
delante.
242 5 Análisis de los cúmulos
Las segundas presentan la interesante particularidad de estar muy concentradas en 
una región del espacio, correspondiente básicamente a la imagen n° 5. Su agrupamiento 
sugiere la presencia de un cúmulo abierto ó de una región de formación estelar reciente 
mucho más alejado que el cúmulo de estudio IC 4665.
Estrellas F
A partir de estas estrellas vamos a mapear el reddening local y la metalicidad a 
diferentes escalas de distancia.
En nuestro rango de observación la mayoría de las estrellas F’s no pertenecen al 
cúmulo, como ya se ha comprobado (10 miembros frente a 88 no miembros). Unas se 
encuentran ligeramente delante y la mayoría como es lógico detrás, hasta llegar al límite de 
nuestra fotometría. Si nos fijamos en el rango dinámico de las F’s situadas detrás del 
cúmulo el rango en V es de [12, 15.5]. Es decir estamos observando F’s hasta un AV«3.5 
mag. respecto a las estrellas del cúmulo, y por tanto a distancias hasta unas 5 veces mayores 
que la distancia del cúmulo estimada en 347 pe.
Para analizar la variación del reddening respecto del módulo de distancia individual 
de cada estrella no miembro, se ha representado en la figura (5.28) el exceso de cada 
estrella frente a su modulo de distancia. En dicha figura aparecen 6 estrellas (la 
3-12,5-023,4-07, 4-21, 4-16 y la 1-47) con excesos menores que 0.1 (menores por tanto 
que el exceso medio del cúmulo) a distancias Vo-Mv mayores que la del cúmulo, en 
concreto mayores que Vo-Mv=10 y que por tanto no se siguen bien la ley de 
enrojecimiento estelar en función de la distancia. La magnitud aparente de estas 6 estrellas 
es «15. Estas estrellas no se han incluido en el ajuste realizado.
En la figura también podemos observar una serie de estrellas con enrojecimientos 
mayores que el debido únicamente a enrojecimiento interestelar (estrellas con excesos 
mayores que 0.3) que tampoco se han incluido en el ajuste.
Con el conjunto de estrellas restantes marcadas con círculos rellenos en la figura, 
hemos realizado un ajuste lineal, obteniéndose la siguiente recta de ajuste:
E(b-y) = 0.004 + 0.021 (V0-Mv)
Según esta relación, al aumentar en una magnitud el módulo de distancia de las 
estrellas en coincidencia óptica con el cúmulo hasta Vo-Mv de 12, el exceso aumenta en 
0.021 mag. Es de destacar que el ajuste coincide con lo esperado. El exceso tiende a cero
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cuando el módulo de distancia tiende a cero y la pendiente de 0.021 es coherente con una 
zona de bajo enrojecimiento. La recta de ajuste expresada en términos de distancia queda: 
E(b-y) = -0.1 +0.1 log d 
Es decir el exceso aumenta en 0.1 mag por cada factor 10 en la distancia.
0.5
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0,45 •  Estrellas Fs no miembros
Estrellas Fs no miembros 
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Figuran 5.28 Variación del exceso frente a módulo de distancia para las estrellas F’s de 
campo. Los círculos rellenos representan las estrellas utilizadas en el ajuste. La línea 
continua es la recta de ajuste obtenida.
También se ha realizado un estudio de la metalicidad para las estrellas F’s de 
campo. Para ello hemos utilizado la misma calibración de metalicidad (Nissen 1981) que la 
utilizada en la obtención de la metalicidad del cúmulo a partir de las estrellas F’s miembros.
El pr omedio y la dispersión obtenidos a partir de los resultados individuales para las 
estrellas F’s no  miembro es [Fe/H]=0.14±0.60, que equivale a Z=0.025
La m<etalicidad obtenida para el cúmulo recordamos que es [Fe/H]=-0.05±0.25, que 
equivale a Z=0.017.
A pairtir de dichos valores podemos concluir que la metalicidad es próxima a 
la solar, tantto en el cúmulo como en las proximidades de éste.
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Estrellas B
En el apartado 5.2.3, en el que se ha realizado la clasificación de las estrellas 
observadas en grupos en función del tipo espectral, 20 estrellas del campo de IC 4665 se 
han clasificado como estrellas pertenecientes al grupo 1, de tipos B0-A0. De estas 20 
estrellas, ocho de ellas presentan betas menores de 2.58, inferiores al requerido para 
estrellas B sin emisión. Del conjunto de doce estrellas restantes, dos se encuentran en la 
imagen 1, ninguna en la imagen 2, una en la imagen 3, una en la imagen 4 y ocho en la 
imagen 5. Con una m edia de dos estrellas B por im agen, hay una clara desviación de 
densidad en el caso de la im agen 5 que merece la pena ser investigada en más 
detalle.
En la tabla 5.11 se dan los valores de las magnitudes y colores intrínsecos de estas 
doce estrellas, así como los excesos obtenidos. Las cuatro estrellas de las imágenes 1, 3 y 4 
presentan unos excesos de 0.6 en promedio y un módulo de distancia entre 14 y 18 mucho 
mayor del módulo de distancia de 7.7 estimado para el cúmulo IC 45665, sugiriendo ser 
estrellas B’s de campo muy alejadas.
Las ocho estrellas de la imagen 5 tienen un exceso promedio muy uniforme de 
valor medio 0.69±0.06 y para ellas se ha realizado un ajuste del ZAMS a los diagramas 
Vo-(b-y)o y Vo-co con un módulo de distancia de 13.2.
Tabla 5.11 Análisis de las estrellas B’s localizadas en el campo de IC 4665
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Los diagramas Vo-(b-y)o y Vo-co para estas ocho estrellas de la imagen 5, se dan en 
la figura 5.29. Exceptuando la estrella n° 5-041 que presenta desviaciones importantes en 
sus valores de (b-y)o y co respecto del resto, este conjunto de datos perm ite sugerir la 
presencia de un  segundo cúmulo o región de formación estelar reciente, situado 
detrás del IC 4665, con un  módulo de distancia de 13.2, 5.5 m agnitudes m ás alejado 
que IC 4665 y con un  exceso cuatro veces superior.
Por todo lo comentado anteriormente, ésta es una zona interesante para seguir 
explorando en el futuro.
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Figura 5.29 Diagramas Vo-(b-y)o y Vo-co para las estrellas B’s localizadas en la 
imagen 5 del campo de IC 4665, pero con un módulo de distancia de 13.2.
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5.2.9 Conclusiones.
° Se ha obtenido fotometría CCD uvby-(3 de 339 estrellas en el campo de IC 
4665 alcanzando magnitudes V «  17.
° Del estudio de pertenencias realizado sobre 215 estrellas, se han determinado 50 
miembros del cúmulo IC 4665 («23%). El nuevo conjunto de estrellas miembro con 
fotometría uvby-P se ha duplicado. La ampliación de la magnitud límite alcanzada en el 
campo, ha permitido ampliar la secuencia principal del cúmulo hasta magnitudes V«15 y 
tipos espectrales K0.
° A partir de los datos fotométricos se han obtenido estimaciones más precisas de 
los excesos de color, distancia y edad de dicho cúmulo galáctico. De estas nuevas 
estimaciones podemos concluir:
El módulo de distancia del cúmulo es de 7.7±0.2 mag («347pc), obteniendo 
el mismo valor de la distancia que el valor dado por Hipparcos.
El exceso medio obtenido es de E(b-y) = 0.16±0.05. Este valor es 
coherente con la latitud galáctica del cúmulo de b=17°.l y la distancia obtenida de 346 pe. 
La ley de extinción interestelar obtenida para el campo y proximidades de éste, también es 
coherente con esa latitud galáctica, y no presenta anomalías.
La edad obtenida es de log x=7.7±0.2, unos 50 My, y por tanto el cúmulo 
IC 4665 es de edad similar a a  Persei.
° La metalicidad media del cúmulo, obtenida a partir de las estrellas F’s miembros 
es de [Fe/H]=-0.05 <Iue equivale a Z=0.017.
° Se han considerado a partir de los diagramas color magnitud, 15 estrellas como 
posibles candidatas a binarias, (estrellas n° el 05, c23, c32, c50, e l02,1-40, c89, 4-05, 5-079, 
1-22, 3-32,4-39,2-01,4-38 y 2-11).
° Del ajuste de las isócronas para la metalicidad obtenida a partir de las estrella F’s 
del cúmulo (Z=0.02), con y sin overshooting, se comprueba que el modelo que mejor 
ajusta a la secuencia principal y tum-off del cúmulo es el modelo teniendo en cuenta los 
efectos del overshooting.
° De las estimaciones individuales de los excesos de color se ha comprobado que 
el reddening variable a lo largo del cúmulo no guarda ninguna relación con la posición de
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las estrellas en el cúmulo y parece guardar una relación marginal con la luminosidad en el 
sentido de que las estrellas más débiles (G’s) presentan excesos mayores. Esta relación hay 
que considerarla solo desde el punto de vista cualitativo por encontrarse estas estrellas en el 
límite de precisión fotométrica.
° Entre las estrellas estudiadas, se han encontrado 7 estrellas de tipo B que pueden 
pertenecer a un segundo cúmulo o región de formación estelar reciente, situado en el 
mismo campo que la imagen 5 de IC 4665, pero a una distancia mucho mayor. La 
estimación del módulo de distancia realizada a partir de estas 7 estrellas es de 13.2, con un 
exceso de color promedio de E(b-y) = 0.69.
Ca p ít u l o  6
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6.1 Conclusiones
El objetivo de este trabajo es el estudio en detalle de un conjunto de seis cúmulos 
abiertos jóvenes, para los que se ha obtenido fotometría fotoeléctrica uvby-P de precisión, 
cara a determinar sus parámetros astrofísicos. En esta memoria se incluyen los datos 
fotométricos para aproximadamente 5500 estrellas ya transformada al sistema estándar. De 
este conjunto, se analizan los cúmulos NGC 6910, NGC 6913 e IC 4665 y se comparan 
con los modelos teóricos de evolución estelar.
Los aspectos más relevantes obtenidos se pueden resumir como sigue:
^  Se ha descrito un proceso cuidadoso de reducción de la fotometría CCD uvbyP
que proporciona valores fotométricos precisos de 2-3 centésimas de magnitud en el rango 
12-15 mag. en V. No se conoce bien la definición del sistema fotométrico uvbyP cuando 
se utilizan CCD’s en lugar de fotomultiplicadores y la realización de cuidadosas 
estandarizaciones y calibraciones de la CCD es una cuestión fundamental si queremos 
minimizar los errores posteriores producidos en la aplicación de las calibraciones de los 
parámetros estelares de las estrellas de programa.
Es de destacar en este aspecto, la escasa experiencia observacional previa en 
fotometría de banda estrecha con CCD, debido a la dificultad y extrema delicadeza 
necesaria para realizar fotometría en la línea HP en campos extensos y magnitudes 
elevadas, siendo por otra parte este índice fotométrico imprescindible para estudiar 
pertenencias precisas.
^  Para los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 se han obtenido los siguientes
resultados:
(1) Se ha obtenido fotometría CCD ubvyp de 72 estrellas en el campo de 
NGC 6910 y de 99 estrellas en el campo de NGC 6913, alcanzando magnitudes V ^ló . La 
magnitud alcanzada en anteriores trabajos era de V=13, por lo que se ha ampliado el rango 
observado en 3 mag.
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(2) Del estudio de pertenencias en NGC 6910 se ha determinado 
fotométricamente la pertenencia de 36 miembros (20 de ellos son nuevas determinaciones) 
y en NGC 6913 se ha determinado la pertenencia de 33 miembros (17 nuevos). Este 
incremento de aproximadamente el 53% de nuevos miembros ha permitido ampliar la 
secuencia principal hasta tipos espectrales A2.
(3) De la comparación con los resultados de pertenencias obtenidos utilizando 
movimientos propios, se obtienen discrepancias en un número elevado de estrellas 
dependiendo del punto de corte considerado en las probabilidades cinemáticas. Ambos 
criterios discrepan para 15 de 30 estrellas comparadas, considerando probabilidad de 
pertencia superior al 50%, ó 12 de 30 si consideramos probabilidad de pertencia superior al 
32%. Es de destacar que para todas las estrellas de las que se dispone de movimientos 
propios del catálogo Hipparcos, éstos concuerdan con la determinación de pertenencias 
realizada fotométricamente.
(5) De las estimaciones individuales de los excesos de color se ha comprobado 
que el reddening es variable a lo largo del cúmulo. La variación no guarda ninguna relación 
con la luminosidad y es marginal con respecto a la posición de la estrella. Este reddening 
local, altamente variable y muy diferente del reddening del medio interestelar próximo, es 
propio de regiones de reciente formación estelar.
(6) La nuevas estimaciones de los parámetros estelares distancia, edad y estado 
evolutivo para cada uno de los cúmulos difieren de las ya publicadas. En trabajos anteriores 
se obtenían diferentes valores de dichos parámetros para cada cúmulo observado 
independientemente. En nuestro trabajo, se ha utilizado el mismo sistema fotométrico y se 
ha realizado el análisis de forma conjunta para ambos cúmulos. Nuestros resultados 
demuestran que los cúmulos NGC 6910 y NGC 6913 parecen estar estrechamente 
relacionados, no solo en su posición aparente, sino también en su distancia, propiedades 
locales y edad. Ambos tienen valores similares del enrojecimiento, (E(b-y)=0.7810.06 para 
NGC 61910 y E(b-y) =0.7610.06 para NGC 6913); están a la “misma” distancia 
(MD=11.210.5), su situación espacial es muy próxima (Aa«0m.8, A8«2°) lo que a esa 
distancia implica una separación mutua de unos 60 pe. y las estimaciones de edad coinciden 
para ambos cúmulos en logl =6.910.2 a partir de los dos conjuntos de modelos evolutivos 
empleados.
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Esta similitud entre ambos cúmulos, (misma zona galáctica, misma edad, mismas 
{propiedades locales), implican un posible origen común en la misma zona de formación 
(estelar y no muy lejana a su actual posición.
(7) A partir del ajuste de isócronas a los datos observacionales, empleando los 
ímodelos de Shaller (92) para diferentes metalicidades Z=0.008, Z=0.001 y Z=0.002, y 
ttodas ellas con y sin overshooting, se comprueba que el modelo que mejor ajusta a la 
¿secuencia principal y tum-off de ambos cúmulos es el modelo con metalicidad Z=0.02 y 
iteniendo en cuenta los efectos del overshooting.
Si realizamos la comparación utilizando los modelos de Claret (95) para 
imetalicidades (Z=0.01, X=0.73), (Z=0.02, X=0.70) y (Z=0,03, X=0.65) se comprueba que 
<el modelo que mejor ajusta es el de metalicidad Z=0.03. Nuestra sugerencia es que el ajuste 
mejoraría utilizando metalicidad Z=0.04.
(8) A partir de los diagramas color-magnitud, se han obtenido determinaciones 
<de diez nuevas posibles binarias (nos 691061, 691049, 691362, 691325, 691372, 691361, 
<691327, 691313, 691338, y 691352) con un AV entre 0.4 y 1 magnitudes. También se ha 
«determinado una nueva estrella variable, la n° 691372 con un AV«0.35 mag.
^  Respecto al cúmulo IC 4665 se han obtenido los siguientes resultados:
(1) Se ha obtenido fotometría CCD uvbyP de 339 estrellas en el campo de 
IC4665 alcanzando magnitudes V «  17.
(2) Del estudio fotométrico de pertenencias realizado sobre 215 estrellas, se ha 
determinado fotométricamente la pertenencia de 50 miembros («23%), duplicando el 
número de estrellas miembro con fotometría uvbyp, conocidas hasta el momento.
(3) Se ha realizado una comparación de los resultados de pertenencias 
fotométricos con datos de pertenencias cinemáticos aparecidos previamente en la 
literatura, utilizando esta comparación para determinar los candidatos a miembros con 
diferentes grados de certidumbre.
(4) Se ha ampliado la secuencia principal del cúmulo hasta magnitudes V=14.9 
y tipos espectrales K0, confirmando la pertencia de estrellas de tipos tardíos ya indicada en
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los últimos trabajos aparecidos sobre este cúmulo y ampliamente discutida en anteriores 
trabajos.
(5) A partir de los datos fotométricos se han obtenido estimaciones más 
precisas de los excesos de color, distancia y edad del cúmulo IC 4665. De estas nuevas 
estimaciones podemos concluir que el módulo de distancia del cúmulo es de 7.7 ±  0.2 mag 
(«347 pe) y el exceso medio es de E(b-y) = 0.16 ± 0.05. El valor del módulo de distancia 
obtenido es el mismo que el dado por Hipparcos.
(6) De las estimaciones individuales del reddening se ha comprobado, que el 
reddening diferencial guarda una relación marginal con la luminosidad en el sentido de que 
las estrellas más débiles presentan excesos mayores, y no guarda ninguna relación con la 
posición de las estrellas en el cúmulo.
(7) A partir de las estrellas F s  miembros se ha calculado la abundancia en 
metales del cúmulo, obteniéndose un valor de [Fe/H]=-0.05±0.25 (Z=0.017) y por tanto la 
metalicidad del cúmulo es similar a la solar. La metalicidad en las proximidades del campo, 
obtenida a partir de estrellas no miembros, es también similar a la solar.
(8) La estimación de la edad obtenida de unos 50 My (logl=7.7±0.2) y por 
tanto es un cúmulo de edad similar a la de a  Persei.
(9) Entre las estrellas estudiadas, se han encontrado 7 estrellas de tipo B que 
pueden pertenecer a un segundo cúmulo o región de formación estelar reciente situado en 
el campo de la imagen n° 5 pero a una distancia mucho mayor. La estimación del módulo 
de distancia realizada a partir de estas estrellas es de 13.2, y el exceso de color promedio es 
de E(b-y) = 0.69.
(10) A partir del ajuste de isócronas a los datos observacionales, empleando los 
modelos de Shaller (92) con y sin overshooting, para la metalicidad del cúmulo obtenida a 
partir de las estrellas F’s miembro (Z=0.02), se comprueba que el modelo que mejor ajusta 
a la secuencia principal y tum-off de ambos cúmulos es el modelo que tiene en cuenta los 
efectos del overshooting.
(11) A partir de los diagramas color-magnitud, se han obtenido determinaciones 
de quince posibles candidatas a binarias (nos cl05, c23, c32, c50, c89, cl02, 1-40, 4-05, 
5-079,1-22, 3-32, 4-39, 2-01, 4-38 y 2-11).
6.1 Conclusiones 255
^  Otra conclusión es que sistemáticamente los modelos teóricos de evolución estelar
com overshooting, ajustan mejor a los datos observacionales.
^  Como objetivo adicional, también se ha incluido en el presente trabajo la definición
de conjunto de 29 estrellas formado principalmente por estrellas B’s enrojecidas que 
pueden ser utilizadas como estándares secundarias del sistema uvby-p adecuadas a la 
realización de fotometría CCD en este sistema. Hasta el momento no existía ninguna lista 
de «estas características para los observatorios del hemisferio norte.
6.2 Trabajos Futuros
El trabajo a corto plazo es finalizar un análisis similar al ya realizado, para los 
cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791. Para estos cúmulos ya se dispone de las 
medidas reducidas con IRAF y transformadas al sistema estándar uvby-P- Estos resultados 
fotométricos se presentan en el Anexo C.
Una vez finalizado el análisis de dichos cúmulos, (en el plazo de un año), se 
procederá a la recuperación de los datos de la campaña de Junio de 1993, para la que no se 
dispone de una buena transformación al sistema uvby-P- Las aproximadamente 750 nuevas 
mediciones, se añadirán a las 5500 existentes sobre estos 6 cúmulos.
Han quedado fuera de los objetivos de éste trabajo el estudio de las curvas de luz y 
la determinación de parámetros absolutos de los sistemas binarios candidatos a miembros, 
ya que exige la monitorización de estas estrellas, pero siempre pensando en realizarlo como 
trabajo a largo plazo
Cuando se disponga de un material suficientemente amplio, se estudiará además la 
distribución de grupos de binarias en función de tipos de cúmulos, así como el estado 
evolutivo de dichas binarias.
También se pretende continuar con la elaboración de la lista de estándares 
secundarias CCD, a partir de nuevas observaciones en cúmulos abiertos, ampliando el 
rango de tipos espectrales y de excesos de color de las estrellas de la lista obtenida hasta el 
momento.
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A.1 Guía general de utilización de IRAF
IRAF es un amplio conjunto de herramientas de procesado de imágenes que nos 
{permite realizar la reducción y el análisis de las imágenes CCD.
En este apéndice, vamos a ver una corta introducción a IRAF y como ejecutar el 
{programa desde el entorno proporcionado por una estación de trabajo. Veremos cual es la 
estructura de IRAF y la forma de desarrollarla localmente. Veremos cómo comenzar una 
ssesión con IRAF, cómo leer los ficheros fits de las cintas, cómo obtener las imágenes de 
calibración mediante la reducción de las imágenes obtenidas directamente de la CCD: bias, 
cdark y flatfields. También veremos como examinar los flatfields, como realizar la reducción 
Ibásica de las imágenes CCD y como realizar la reducción fotométrica de estas imágenes 
uitilizando la fotometría de apertura y el ajuste de la point spread functáon.
Este apéndice no pretende ser un manual, sino una breve guía introductoria de 
uitilización de IRAF.
A.1.1 La estructura de IRAF
IRAF consiste en un sistema jerárquico de paquetes, dentro de los cuales hay 
definidos un gran número de comandos (llamados task). Cada uno de estos comandos 
irealiza algún cálculo o alguna manipulación en las imágenes, tablas o ficheros ascii. Cada 
uno de estos comandos se ejecuta con una serie de argumentos. Para tener acceso a un 
comando, previamente hemos tenido que cargar el paquete al que pertenece. Cada 
comando tiene asociado un fichero de parámetros, donde se guardan los parámetros por 
defecto. Cuando un usuario utiliza un comando se guarda una copia personal de su fichero 
de parámetros.
IRAF puede ser utilizado de forma interactiva, tecleando cada comando desde el 
STDIN (standard input). Pero el usuario también puede definir pequeños programas que 
ejecuten esos comandos. En este caso los comandos son tecleados en un fichero ascii de la 
misma forma que los escribiríamos en el STDIN. Estos programas se pueden ejecutar de 
forma interactiva en una sesión IRAF o bien ejecutarlos totalmente en modo batch.
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A.1.2 Cómo comenzar una sesión IRAF
1.- En primer lugar, los usuarios deben asegurarse de que en su directorio home, los 
ficheros .login o .cshrc contienen el path del directorio en el que se encuentran los 
comandos de ejecución de IRAF definidos en el momento de la instalación.
2.- El siguiente paso es crear un directorio llamado “iraf* bajo el directorio home e ir a 
ese directorio.
3.- Una vez en el directorio iraf y únicamente la primera vez que ejecutemos iraf 
tecleamos el comando:
> mldraf
Este programa c-shell crea un fichero ascii, llamado login.cl que se ejecutará cada vez que 
comencemos una sesión IRAF y crea un subdirectorio llamado uparm donde se guardarán 
los ficheros de parámetros personales.
El comando mkiraf también nos preguntara sobre el tipo de terminal gráfica que vamos a 
utilizar: xterm, vt640, gterm ...
4.- Después de este proceso ya podemos arrancar IRAF sencillamente tecleando desde 
el directorio iraf, el comando:
> el
En este momento los comandos del fichero login.cl se ejecutaran y aparecerá una breve 
información sobre como llamar a la ayuda, como salir de IRAF, que dispositivos hay 
accesibles, etc.
La forma correcta de salir de IRAF es tecleando el comando logout. Siempre debemos 
salir de IRAF antes de salir del entorno de ventanas en el que estemos trabajando.
A.1.3 Paquetes y com andos
Los programas y comandos que el usuario ejecuta para desarrollar una función 
específica se llaman task. Los task que desarrollan funciones similares se agrupan en 
paquetes.
Al comenzar la sesión IRAF aparecerá un menú con los comandos del paquete que 
forma el núcleo de IRAF, que son :
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dataio languaje obsolete proto system
dbms lists pipeline softools Utilities
images noao plot stsdas
Antes de poder utilizar un comando, debemos cargar el paquete al que pertenece. 
Para cargar un paquete sencillamente debemos teclear su nombre (o su abreviatura), 
o los nombres de todos los paquetes anteriores en la estructura jerárquica al que queremos 
cargar. En el prompt aparecerán las iniciales del paquete cargado en último lugar. Para salir 
de un paquete y volver al anterior teclearemos bye. Al cargar un paquete, los paquetes 
llamados con anterioridad siguen estando cargados, salvo que hayamos salido de ellos con 
bye. Podemos chequear qué paquetes tenemos cargados tecleando el comando package. 
Es muy útil poder tener varios paquetes cargados a la vez, puesto que permite poder 
ejecutar comandos de diferentes paquetes, sin tener que llamar cada vez a los paquetes a los 
que pertenecen.
Ejemplos:
cl> package -chequea qué paquetes tenemos cargados
cl> softools -carga el paquete softools (cambia el prompt)
so> package -chequea que paquetes tenemos cargados
so> bye -descarga el paquete softools
cl> -el prompt corresponde al del paquete anterior.
Al comenzar una sesión IRAF algunos de los paquetes del núcleo de IRAF ya han 
sido cargados de forma automática. Podemos verlos con el comando package.
Notas:
Para introducir una señal EOF cuando el input es el STDIN debemos teclear <crtl-d>.
Para intentar parar un comando que se ha quedado bloqueado teclear <crtl-c> en la 
ventana en la que se está ejecutando IRAF. Si esto no funciona, podemos utilizar el 
comando kill de UNIX.
Si queremos matar solamente alguno de los procesos de IRAF y no "el11 o "system", 
entonces debemos usar el comando flpr, en la ventana en la que estamos ejecutando IRAF, 
esto cerrará los ficheros de parámetros que estén abiertos.
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Para parar IRAF sin matar el proceso, teclear <crd-z> (no recomendado). El proceso se 
recupera con %, igual que con los procesos UNIX. No se es conveniente utilizar ningún 
otro carácter de control.
A.1.4 La ayuda de IRAF
Hay una serie de herramientas de ayuda general, que el usuario puede encontrar
útiles:
cl> ? -lista los comandos pertenecientes al actual paquete
cl> ?? -lista todos los comandos actualmente cargados
cl> package -lista los paquetes cargados
Por otra parte todos los comandos tienen unos completos manuales de ayuda, a los 
cuales se puede acceder tecleando:
cl> help rfits -lista el manual de ayuda del comando rfits
cl>help rfits sec—examples -lista la sección de ejemplos del manual
cl> help -lista una ayuda breve de todos los comandos
del paquete cargado
En este último ejemplo obtendríamos:
dataio - Data format conversión package (RFITS, etc.) 
dbms - Database management package (not yet implemented) 
images - general image processing package 
languaje - The command languaje itself 
lists - List processing package 
local - The témplate local package 
obsolete - Obsolete task 
plot - Plot package 
proto - Prototype or interim task 
softools - Software tools package
tv  - Im age display load and control package 
system  - System  Utilities package  
Utilities - M iscellaneous Utilities package
A JI Guía general de utilización de IRAF 273
Debido al gran número de comandos, a veces es difícil saber donde se encuentra un 
colmando determinado. En estos casos conviene hacer un help del comando, ya que en la 
catbecera de la ayuda aparecen los paquetes que debemos cargar para poder utilizarlo 
cl> help comando
A..1.5 Ficheros de parámetros
Muchos de los comandos de IRAF tienen asociado un fichero de parámetros.
Los comandos de IRAF son los que nos permiten realizar determinadas 
opieraciones y los parámetros de esos comandos son lo que determinan de que forma se 
vam a realizar esas operaciones.
Hay dos tipos de parámetros, los parámetros requeridos, que deben ser 
especificados cada vez que se ejecuta el comando y los parámetros ocultos (van entre 
pairéntesis en el fichero de parámetros) y que si no se especifican en el momento de la 
ejeicución toman los valores que tienen por defecto.
Para listar los parámetros de un determinado comando tecleamos: 
cl> lpar imstat -lista los parámetros del comando imstatistics
Obtenemos :
im:ages= Images
(filleds= ’ ’image,npix,mean,stddev,min,max”) Fields to be printed
(loTwer=INDEF) Lower cutoff for pixel valúes
(upper=INDEF) Upper cutoff for pixel valúes
(biinwidth=0.1) Bin width of histogram in sigma
(fo>rmat=yes) Format output and print column labels?
(miode=”q r)
Los ficheros de parámetros pueden ser editados con el comando eparam. Este 
colmando llama de forma interactiva a un editor de pantalla que nos permitirá modificar los 
valores de los parámetros. Para salir de eparam  guardando los cambios tecleamos :q, y 
paira salir sin guardar los cambios :q!. Los valores que fijemos para todos estos parámetros 
se guardarán en el directorio uparm.
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Los parámetros requeridos se pueden introducir directamente en la línea de 
comandos, si no se introducen, el programa nos preguntará por ellos. Los parámetros 
ocultos también se pueden dar de forma explícita en la línea de comandos, en caso 
contrario tomarán los valores fijados en el fichero de parámetros.
Si queremos obtener los valores originales por defecto de un determinado comando 
teclearemos:
cl> unlearn rfits -devuelve los valores por defecto a los parámetros de rfits 
cl> unlearn noao -devuelve los valores por defecto a los parámetros de 
todos los comandos del paquete noao
A.1.6 D isplay
Para poder visualizar las imágenes, cuando ejecutamos IRAF bajo X-windows, 
necesitamos previamente ejecutar el programa SAO-image. Para cargar este programa 
desde UNIX y ejecutarlo en modo background tecleamos 
cl>!saoimage &
Para salir de SAO-image debemos utilizar siempre el “QUIT” del menú propio de 
SAO-image, y hay que salir de SAO-image, antes que del sistema de ventanas. No debemos 
arrancar mas de un SAO-image.
Cuando SAO-image está ejecutándose, para visualizar una imagen utilizamos el 
comando image.tv.display (comando display dentro de los paquetes image y tv). En 
principio IRAF sólo permite visualizar una imagen, pero podemos superponer varias 
imágenes utilizando las facilidades de SAO-image.
SAO-image utiliza el parámetro de entorno DISPLAY de UNIX, para decidir 
donde comenzar el programa. DISPLAY debería tener la forma host:0.0 donde host es el 
nombre de la estación de trabajo o de la terminal X. Para mostrar el valor de un parámetro 
de entorno de IRAF utilizar el comando
cl> show DISPLAY -muestra el valor del parámetro de entorno DISPLAY
cl> show -muestra el valor de todos los parámetros de entorno
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A.1.7 Gráficas
Las gráficas pueden realizarse con los comandos plot.graph ó 
stsdas.stplot.sgraph. La última tiene la ventaja de que puede leer ficheros ascii o tablas 
stsdas. El parámetro "device" seleccionará el lugar en el que se dibujará la gráfica. Para 
gráficas en la terminal le daremos el valor stdgraph. "stdgraph" es una variable de entorno 
y su valor debería ser "xtermr" si trabajamos con IRAF desde una xterminal.
Después de utilizar un comando gráfico, el buffer necesita ser limpiado antes de 
poder dibujar el siguiente gráfico, para ello tecleamos:
cl> gflush
A.1.8 Im ágenes IRAF
IRAF soporta varios formatos de imágenes. Sólo vamos a comentar en este 
apartado el formato original y por defecto de las imágenes IRAF llamado OIF. El formato 
OIF consiste en dos ficheros:
• un fichero con la cabecera de la imagen (con extensión .imh)
• un fichero de píxeles (con extensión .pix).
En las máquinas UNIX hay un tercer fichero que comienza con asociado con 
cada fichero .imh. Este fichero se utiliza para proteger la imagen de borrados accidentales 
con el comando del de UNIX.
La cabecera de la imagen con extensión .imh, es un fichero binario. El comando de 
IRAF im head se utiliza para poder ver la información que contiene. El comando hedit 
nos permite editar la cabecera y modificar los valores que contiene. Al final del anexo se 
pueden ver varios ejemplos de cabeceras de distintas imágenes IRAF.
El fichero de píxeles con extensión .pix, también es un fichero binario. No tiene 
que guardarse necesariamente en el mismo directorio que la cabecera. Cuando se crea una 
imagen IRAF, la variable de entorno "imdir" determina donde se guardará el fichero .pix y 
en ese momento el path del fichero .pix se guarda en la cabecera de la imagen. Los ficheros 
.imh por defecto se guardan en el directorio actual.
Las tres herramientas básicas para trabajar con imágenes IRAF son los comandos 
imcopy, imrenam e e imdelete. Imcopy hace una copia de la imagen, im renam e
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renombra la imagen actual e imdelete borra la imagen IRAF (borra los tres ficheros 
asociados a la imagen).
Las imágenes se suelen transportar en formato fits (flexible image transport 
system) y en cualquiera de los dispositivos de backup actualmente accesibles, (cintas 
magnéticas, DAT, magneto-ópticos, etc.). Para leer las imágenes, utilizaremos los 
comandos UNIX disponibles para ello :tar, dump, df, ufsdump, tapetool, etc. El comando 
a utilizar dependerá del Sistema Operativo con el que estemos trabajando y del tipo de 
dispositivo en el que tengamos las copias.
IRAF permite convertir el formato fits, en imágenes con formato OIF, para poder 
trabajar con ellas, utilizando el comando rfits. Las opciones que podemos utilizar son : 
cl> rfits nombre-fits nombre-iraf 
cli> rfits @lista-fits * @lista-iraf 
La segunda opción es mucho más útil cuando tenemos un número grande de imágenes. 
Consiste en crear dos ficheros de texto con el nombre inicial de todos los ficheros fits 
(lista-fits) y con el nombre que queremos que tomen todas las imágenes IRAF (lista-iraf).
A.1.10 Cómo ejecutar com andos IRAF y U N IX
Ya hemos comentado que para ejecutar un comando IRAF no es necesario teclear 
su nombre completo o todos sus parámetros. Sólo es necesario teclear los caracteres de la 
abreviatura del nombre y aquellos parámetros que se quieren modificar o definir.
Los parámetros deben separarse en la línea de comandos por espacios.
Vamos a ver algún ejemplo utilizando el comando imstatistics.
cl> imcopy oldimage newimage 
cl> imrename oldimage newimage 
cl> imdelete oldimage
-hace una copia de la imagen oldimage 
-renombra la imagen oldimage 
-borra la imagen
A.1.9 Cómo trabajar con cintas de datos
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El fichero de parámetros de este comando contiene:
images= Images
(fields=”image,npix,mean,stddev,min,max”)Fields to be printed
(lower=INDEF) Lower cutoff for pixel valúes
(upper=INDEF) Upper cutoff for pixel valúes
(binwidth=0.1) Bin width of histogram in sigma
(format=yes) Format output and print column labels?plloo£
La forma más sencilla de utilizar este comando es no modificar los valores por 
defecto de los parámetros ocultos (entre paréntesis), teclear el nombre del comando y 




IMAGE NPIX MEAN STDD MIN MAX
newimage 262144 108.3 131.3 -1. 19936.
El usuario también puede dar los valores de los parámetro requeridos y modificar 
los parámetros ocultos desde la línea de comandos. Por ejemplo, si queremos darle 
directamente el nombre de la imagen, y queremos que el parámetro format tome el valor 
“no” escribiremos:
cl> imstat oldimage form- 
Obtenemos:
oldimage 262144 108.3 131.3 -1. 19936.
Notar que los parámetros con valores “=yes” y “=no” deben ser especificados en 
la línea de comandos como “+” o
También podemos escribir en la línea de comandos todos los valores de los 
parámetros requeridos (no es necesario especificar sus nombres). Deben aparecer en el 
orden en el que aparecen en el fichero de parámetros.
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Los parámetros ocultos también podemos escribirlos en la línea de comandos, pero 
para ellos, si hay que incluir el nombre y el valor que queremos que tome. Pueden aparecer 
en cualquier orden, pero siempre después de los parámetros requeridos. 
cl> imstat oldimage fields=mean,stddev,min format-
Los valores que introducimos para los parámetros ocultos, en la línea de comandos 
no se guardan para posteriores ejecuciones del comando.
Si queremos que los valores de los parámetros ocultos se guarden para posteriores 
ejecuciones debemos editar (con el comando eparam) el fichero de parámetros y modificar 
los valores en el fichero.
cl> epar imstat -editamos y modificamos los parámetros ocultos
cl> imstat oldimage -ejecutamos el comando, introduciendo el
parámetro requerido en la línea de comandos
Hay otra forma de ejecutar los comandos, que consiste en ejecutar eparam  de un 
comando determinado, modificar los parámetros incluidos los requeridos, y entonces 
ejecutar el comando saliendo de eparam  con el comando :go.
Como vemos hay muchas formas de ejecutar los comandos. Normalmente cada 
usuario escoge su propio estilo.
Con respecto a los comandos de UNIX, hay varios de ellos que son reconocidos 
directamente por IRAF y pueden ser ejecutados directamente desde la línea de comandos 
de IRAF. Estos comandos UNIX, accesibles directamente desde IRAF son los que 
aparecen en el login.cl. El usuario puede añadir si lo desea más comandos en el login.cl. Hay 
algunos comandos de UNIX, que no son accesibles directamente desde IRAF, pero que 
pueden ser ejecutados si tecleamos delante de su nombre el carácter “!”. También es 
posible utilizar desde IRAF facilidades de UNIX como son el redireccionamiento o el 
trabajo en background.
cl> ls -la -obtenemos un listado del contenido del directorio actual
cl> ls -la > fichero -el listado lo envía a un fichero en vez de a la pantalla
cl> Imore fichero -visualizamos el contenido del fichero página a página
cl> Isaoimage & -ejecutamos SAO-image en background
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A..1.11 Definir com andos propios
Cualquiera puede definir su propio comando IRAF, tecleando en un fichero ascii 
todos los comandos interactivos de IRAF que queremos que se ejecuten. A los ficheros 
ascrii que contienen comandos IRAF les debemos poner la extensión .el, ya que de esta 
fotrma la extensión nos indica que es un comando del "Command Languaje" de IRAF. Las 
línteas de comentarios se escriben poniendo delante # . Los comandos que ocupan más de 
unía línea deben continuarse escribiendo el carácter \  antes de pasar a la siguiente línea.
Por ejemplo, hemos escrito el siguiente fichero ascii y le hemos puesto el nombre 
callim.cl:
#  IEste programa realizar la calibración de las imágenes
#  (Combinamos cinco imágenes dark utilizando el comando combine con el algoritmo
#  íavsigclip
coimbine darkl,dark2,dark3,dark4,dark5 dark sigma=sigmal combine=avigclip \  
exjp- scale- offset- weight- lowr=3. highr=3.
#  (Calculamos la diferencia entre el dark promediado y sin promediar para chequearlo. 
Imiarith darkm - dark darkprueba
Para poder ejecutarlo como un comando, primero debemos declarar el comando, 
de la siguiente forma:
cl> task $calim =calim .cl -declaramos el comando calim
El $ delante del comando le dice a IRAF que no busque un fichero de parámetros 
asociado a este comando.
Ahora ya podemos ejecutarlo como un comando más de IRAF 
cl> calim -ejecutamos el comando
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A.2 Fotometría con IRAF
En la presente sección vamos a comentar los comandos y ficheros de parámetros 
utilizados en la reducción fotométrica de las imágenes.
A.2.1 Calibración de las im ágenes
Imágenes de calibración necesarias
La siguiente lista, muestra las imágenes que podemos necesitar para realizar la 
calibración y una breve explicación de cada una de ellas :
Bias Tenemos que sustraer el nivel que se ha añadido a la imagen debido a la
electrónica. Para algunas CCD's el bias es una constante para todo la imagen, pero es 
necesario obtener alguna imagen bias durante las observaciones (realizando una exposición 
con el shutter cerrado y con tiempo de exposición cero) Normalmente hay que sustraer 
sobre 200 ADU/pixel (ADU : Analogue-to-digital-unit, es el número de cuentas por pixel).
Dark Tenemos que sustraer la señal térmica escalando el dark en función del
tiempo de exposición. Igual que en el caso del bias, normalmente es una constante en todo 
el frase. Su nivel para modernas CCD's es 5 - 1 5  ADU/pixel/hora. Si nuestro programa 
de observaciones no requiere de largas exposiciones no es necesario obtener imágenes 
dark.
Shutter Corrección entre el tiempo de exposición deseado y el real (tiempo entre que
se abre y cierra el sutther). Necesario sólo para exposiciones cortas.
Flatfield La respuesta de los píxeles en una CCD, no es la misma para todos los 
píxeles. Además la respuesta depende de la distribución espectral de la luz que le llega al 
dispositivo. Un flatfield es una imagen de una superficie iluminada con igualdad. Los flat­
fields de diferentes filtros son diferentes. Un flatfield del mismo filtro pero iluminado con 
diferente fuente de luz también puede ser diferente. El flatfield es utilizado para corregir las
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imágenes de forma que la señal en cada pixel tenga la misma respuesta. Antes de usar un 
flatfield debemos normalizarlo. Para hacer la corrección dividiremos la imagen por el fíat 
normalizado.
La reducción completa omitiendo la corrección del shutter sería:
imagen cruda - bias - * *
imagen reducida = ------------------ --———-----------------6 flatfield
Y si no necesitamos ni corrección de shutter ni de darle
imagen cruda - bias
imagen reducida = ---------———-------6 flatfield
Estadísticas y ruido
Para poder obtener una estimación realista de la precisión que vamos a obtener, 
tenemos que conocer cuál es la contribución del ruido en las imágenes. Las fuentes de 
ruido son:
ron —> Read-out-noise. Ruido de lectura. Para CCD’s antiguas es de 30-70 e"por pixel,
y para nuevos dispositivos es de 5-10 e“ por pixel. El ron puede ser calculado como la 
desviación estándar en una imagen bias. Se puede obtener también este valor en la 
documentación que se entrega en los observatorios sobre los dispositivos disponibles.
photon noise —» Es la raíz cuadrada del número de fotones detectado (igual al número de 
electrones).
background subtraction —> La indeterminación en el cálculo de la medida del fondo del 
cielo.
Para obtener el número de fotones detectado necesitamos el factor de conversión, 
el cual nos da el número de electrones por ADU. Esto puede ser calculado, obteniendo el 
cociente entre dos flat-fields en el mismo filtro. El cociente debería contener sólo ruido, y 
de este nivel de ruido podemos calcular el factor de conversión si conocemos el ron.
282 Anexo A. Guía de utilización de IRAF
El comando IRAF utilizado para calcular estadísticas en una imagen se llama imstat 
y el utilizado para realizar operaciones aritméticas con las imágenes se llama imarith.
En los comandos de reducción necesitaremos incluir dos parámetros críticos a la 
hora de calcular el error, qué son :
* Epadu = factor de conversión (e“ por ADU). Debemos calcularlo si no lo dan 
en las especificaciones del Observatorio.
* Readnoise = ron = ron AT^IT • factor de conversióne ADU
Promediar y suavizar las im ágenes de calibración
Para obtener imágenes de calibración con una buen señal-ruido tenemos que 
calcularlas promediando varias exposiciones. Tenemos también que eliminar aquellos 
píxeles que contengan señal debida a rayos cósmicos. El comando de IRAF que nos 
permite realizar todo esto es noao.imred.ccdred.combine. En las imágenes bias y dark las 
variaciones pixel a pixel sólo son debidas a ruido y lo que nos interesa conocer es si hay un 
gradiente de variación grande. Por tanto para obtener mejor señal-ruido podemos suavizar 
las imágenes bias y dark ya promediadas con el comando images.median.
El número de imágenes que sería deseable tener para obtener una buena señal - ruido
es:
bias 10 ó más
dark 3 ó más exposiciones de 1 hora (si son necesarias)
shutter 10 ó 20 exposiciones de 1 segundo y 2 ó más exposiciones de 10 s.
flatfields 10 ó más exposiciones en cada filtro y cada noche
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Cóm o construir las im ágenes dark y  bias
1. Determinamos el ronADU de las imágenes bias. Para ello, chequeamos con im stat
las imágenes y para calcularlo elegimos áreas que no tengan un gradiente muy grande.
Calculamos la media de todos los valores obtenidos.
2. Si tenemos pocas imágenes, utilizamos combine para combinar todas las imágenes 
bias en una sola. Hay que dedicar algún tiempo (utilizando la ayuda del comando 
combine) para seleccionar los algoritmos más convenientes de usar para combinar y para 
descartar los píxeles con rayos cósmicos.
Si tenemos muchas imágenes, deberíamos buscar un algoritmo que trabaje con 
pocas imágenes (3-5) y que no cree ningún error sistemático haciendo el resultado 
demasiado alto ó demasiado bajo. El algoritmo debería también descartar los píxeles con 
rayos cósmicos. Cuando tengamos dos imágenes combinadas con un algoritmo adecuado, 
las promediamos para obtener una única imagen.
3. Para obtener una mejor señal-ruido, debemos suavizar las imágenes obtenidas, 
utilizando el comando median.
Antes de suavizar las imágenes hay comprobar si hay columnas muertas y bordes 
con valores erróneos, para eliminarlos previamente Para ello utilizamos el comando 
noao.proto.fíxpix.
4. Restamos las imágenes bias de las imágenes dark, con el comando imarith. 
Utilizamos combine para combinar las imágenes dark en una sola imagen. Utilizamos el 
mismo algoritmo que para el bias. La imagen resultante puede todavía contener rayos 
cósmicos Suavizamos también la imagen resultante porque esto hace un poco menos 
crítico el hecho de que aún queden rayos cósmicos, aunque lo ideal sería utilizar muchas 
más imágenes dark para evitar el problema.
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Flatfields
1. Si los flatfields de cada noche presentan variaciones respecto a los de noches 
anteriores, rio és coriveniénte combinarlos conjuntamente.
2. Restamos el bias y el dark (escalado en función del tiempo de exposición del 
flatfield). Si tenemos varias imágenes de flatfield las combinamos en dos imágenes y luego 
promediamos las dos resultantes.
3. Normalizamos los flatfields, dividiendo cada uno de ellos, por el valor medio 
obtenido con imstat.
Lo ideal es intentar hacer estos pasos escribiendo todos los comandos que vayamos a 
utilizar en un fichero y crear un comando propio. ¡Esto ahorra mucho tiempo!.
R educción  de las im ágenes científicas
1. Reducimos las imágenes, restando el bias y el dark y dividiendo por la corrección de 
flatfield.
Escribimos todos los comandos en un fichero y lo ejecutamos como un comando 
propio.
2. Cortamos los bordes de las imágenes, porque no hay información en ellos y usamos 
fixpix para borrar columnas muertas o píxeles defectuosos.
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A.2.2 Fotom etría de apertura
Los comandos a utilizar se encuentran en el paquete noao.digiphot.apphot y son:
aptest - Run basic tests on the apphot package task
center - Compute accurace centers for list o f objects
centerpars - Edit the centering parameters
daofind - Find stars in an image using the DAO algorithm
datapars - Edit the data dependent parameters
fitpsf - Model the stellar psf with an analytic función
fitsky - Compute sky valúes in a list of annular or circular regions
fitskypars - Edit the photometry parameters
phot - Measure magnitudes for a list o f stars
photpars - Edit the photometry parameters
polymark - Create polygon list for polyphot
polyphot - Measure magnitudes inside a list of polygonal regions
polypars - Edit the polyphot parameters
qphot - Measure quick magnitudes for a list o f stars
radprof - Compute the stellar radial profile of a list of stars
wphot - Measure magnitudes for a list of stars with weighting
lintran - Linearly transform a coordinate list
pexamine - Interactively examine or edit an apphot output file
txdump - Dump selected fields from an apphot output file.
Para obtener la fotometría de apertura los pasos normales a seguir son:
1.- Editar los ficheros de parámetros datapars, centerpars, fitskypars y photpars. 
Editar los parámetros de daofind y de phot. Fijar los valores correctos de los parámetros.
2.- Ejecutar daofind para identificar las estrellas en la imagen. Si la imagen tiene pocas 
estrellas se pueden seleccionar manualmente con list.rimcursor.
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3.- Ejecutar phot para obtener la fotometría de apertura de todas las estrellas.
Los comandos center y fitsky se ejecutan dentro de phot, pero se pueden utilizar también 
por separado para intereses específicos. El comando txdump es útil para extraer datos de 
los ficheros de salida de comandos de IRAF. Estos ficheros de salida son ascii y se pueden 
leer con cualquier editor.
Advertencias a la hora de determinar los parámetros: 
DATAPARS
El fichero de parámetros es :
(scale = 1.) Image scale in units per pixel
(fwhmpsf — 4.) FWHM of the PSF in scale units
(emission = yes) Features are positive ?
(sigma = 4.) Standard deviation of background in counts
(datamin = -10.) Minimum good data valué
(datamax = 40000.) Máximum good data valué
(threshold = 20.) Detection threshold in counts above background
(cthreshold = 0.) Centering threshold in counts above background
(noise = "poisson") Noise model
(ccdread = "") CCD readout noise image header keyword
(gain = "20”) CCD gain image header keyword
(readnoise = 8.5) CCD readout noise in electrons
(epadu = 4.3) Gain in electrons per count
(exposure = " ") Exposure time image header keyword
(airmass = "") Airmass image header keyword
(filter = "") Filter image header keyword
(obstime = "") Time of observation image header keyword
(itime = INDEF) Exposure time
(xairmass — INDEF) Airmass
(ifilter = "INDEF") Filter
(otime = "INDEF") Time of observation
(mode = "ql")
Debemos fijar los siguientes parámetros:
Los parámetros de la CCD (readnoise y epadu). El tiempo de exposición itime 
(aunque es más cómodo introducirlo directamente en la línea de comandos). El valor de 
saturación de los píxeles datam ax y el valor datamin. El parámetro scale. Scale=0.56 
(tamaño del pixel en segundos de arco) si se quiere que todo esté medido en segundos de 
arco, ó scale=l si se quiere que las unidades de medida sean píxeles. La anchura a media
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altura de la gaussiana, fwhm psf (usado por daofind) con un valor adecuado del seeing. El 
valor del seeing lo podemos determinar utilizando el comando imexamine. El umbral 
threshold (usado por daofind) dándole previamente diferentes valores hasta determinar el 
valor con el cual se detectan todas las estrellas y no se detectan objetos no existentes o 
rayos cósmicos.
DAOFIND
El fichero de parámetros es :
image = Input image
output = "default" Results file (default: image.coo.?)
(convolution = "") Output convolved image
(datapars = "") Data dependent parameters (fwhmpsf, threshold,
(ratio = 1.) Ratio of sigmay to sigmax of Gaussian kernel
(theta = 0.) Position angle of major axis of Gaussian kernel
(nsigma — 1.5) Width of convolution kernel in sigma
(sharplo = 0.2) Lower bound on sharpness for feature detection
(sharphi =1.) Upper bound on sharpness for feature detection
(roundlo = -1.) Lower bound on roundness for feature detection
(roundhi = 1.) Upper bound on roundness for feature detection
(boundary = "nearest") Boundary extensión (constant, nearest, reflect,
(constant = 0.) Constant for boundary extensión
(graphics = "stdgraph") Graphics device
(display = "stdimage") Display device
(commands = "") Image cursor: [x y wcs] key [cmd]
(cursor = "") Graphics cursor [x y wcs] key [cmd]
(mkdetectdons = yes) Mark detected stars on the display
Interactive = yes) Interactive mode
(verify = yes) Verify critical parameters in non interactive m
(update = no) Update critical parameters in non interactive m
(verbose = no) Print messages in non interactive mode
(mode — "ql")
Los parámetros por defecto son adecuados, si queremos localizar fuentes estelares. 
La salida de este comando, es un fichero con nombre : nombre_imagen.coo.?, que contiene 
las posiciones de las estrellas encontradas.
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CENTERPARS
El fichero de parámetros es :
(calgorithm = "centroid") Centering algorithm
(cbox — 5.) Centering box width in scale units
(maxshift = 1.) Máximum center shift in scale units
(minsnratio = 1.) Minimum SNR ratio for centering
(cmaxiter =10) Máximum iteratdons for centering algorithm
(clean = no) Symmetry clean before centering
(relean =1.) Cleaning radius in scale units
(rclip = 2.) Clipping radius in scale units
(kclean = 3.) K-sigma rejection criterion in skysigma
(mkcenter = no) Mark the computed center
(mode = "ql")
Los algoritmos de centrado que aparecen en el manual de ayuda son:
- none
The initial positions are assumed to be the true centers.
The user may wish to use this option to save time if the daofind 
task was used to detect objects.
- centroid
The object centers are determined by computing the intensity 
weighted means of the marginal profíles in x andy. This is the 
recommended centering algorithm users using phot interactively 
with the image cursor as input or in the case when the coordinate 
list has not already been centered.
- gauss
The object centers are computed by fitting a Gaussian f of fixed 
fwhmpsf to the marginal profíles in x and y using non-linear least 
squares techniques.
- ofilter
The object centers are computed using optimal filtering 
techniques, a triangular weighting function of half width equal to 
fwhmpsf and the marginal distributions in x and y.
Si vamos a utilizar phot de forma interactiva, es mejor utilizar el algoritmo 
centroid. El resto de parámetros se pueden fijar como los parámetros por defecto si se ha
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utilizado daofind para encontrar las estrellas. Si se han encontrado manualmente es mejor 
utilizar cbox=10 y maxshift=3.
FITSKYPARS
El fichero de parámetros es :
(salgorithm = "radplot") Sky fitting algorithm
(annulus — 20.) Inner radius of sky annulus in scale units
(dannulus = 6.) Width of sky annulus in scale units
(skyvalue = 0.) User sky valué
(smaxiter = 1 0 Máximum number of sky fitting iterations
(snreject = 50) Máximum number of sky fitting rejection iterati
(skreject = 3.) K-sigma rejection limit in sky sigma
(khist = 3.) Half width of histogram in sky sigma
(binsize = 0.1) Binsize of histogram in sky sigma
(smooth = no) Lucy smooth the histogram
(rgrow = 0.) Región growing radius in scale units
(mksky = no) Mark sky annuli on the display
(mode = "ql")
Los algoritmos posibles de ajuste del cielo son:
- constant
Use a user supplied constant valué for sky.
- file
Read sky valúes from a text file.
- mean
Compute the mean of the sky pixel distribution.
- median
Compute the median of the sky pixel distribution.
- mode
Compute the mode of the sky pixel distribution.
- centroid
Compute the intensity weighted mean (centroid) of the sky pixel 
histogram.
- gauss
A Gaussian function is fit to the sky pixel histogram using 
nonlinear least squares techniques.
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- ofilter
A variation of the optimal filtering technique using a triangular 
weighting function is applied to the histogram of the sky pixels.
- crosscor
The cross-correlation function of the pixel distribution and a 
Gaussian noise function is used to compute the sky valué.
- histplot
The peak of the histogram of sky pixels is marked interactively by 
the user on the graphics device.
- radplot
The sky level can be marked interactively on a radial profile plot.
Los algoritmos interactivos histplot y radplot son buenos para determinar los 
parámetros annulus y dannulus, pero no deberían ser usados en los resultados finales. 
Hay que elegir annulus y dannulus de forma que evitemos las alas de la PSF, y no 
debemos elegir un área demasiado grande para evitar que entren otras estrellas en el anillo 
en el que se va a calcular el cielo. Podemos elegir un área entre 4-8 veces el área de la 
apertura ó al menos un área con 600 pixels.
PHOTPARS
El fichero de parámetros es :
(weighting = "constant") Photometric weighting scheme
(apertures = "15") List of aperture radii in scale units
(zmag = 30.) Zero point of magnitude scale
(mkapert = no) Draw apertures on the display
(mode = "ql")
Tenemos que fijar el punto cero de la escala de magnitudes, y fijar el radio o radios 
de apertura. La apertura debe ser tal, que incluya toda la señal de la estrella y debe ser 
independiente frente a pequeños cambios en el seeing. Debemos utilizar el mismo radio de 
apertura en todas las imágenes.
Antes de decidir el radio de apertura definitivo, es necesario dedicar algún tiempo a 
generar algunas curvas de crecimiento (magnitud frente a diferentes radios de apertura) 
para varias estrellas, jugando con diferentes algoritmos de cálculo del cielo y con diferentes
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radios de apertura, hasta encontrar una curva de crecimiento que se haga estable y escoger 
emtonces como radio de apertura, el menor valor del radio de apertura que incluya toda la 
señal de la estrella.
PH O T
E l fichero de parámetros es :
image = "" Input image
skyfile = "" Sky file
(datapars = "") Data dependent parameters
(centerpars = "") Centering parameters
(fitskypars — "") Sky fitting parameters
(photpars = "") Photometry parameters
(coords = "") Coordinate list
(output = "default") Results file
(plotfile ="") File of plot metacode
(graphics = "stdgraph") Graphics device
(display = "stdimage") Display device
(commands ="") Image cursor: [x y wcs] key [cmd]
(cursor = "") Graphics cursor [x y wcs] key [cmd]
(radplots = no) Plot the radial profíles
(interactive = yes) Mode of use
(verify = yes) Verify critical parameters in non interactive m
(update = no) Update critical parameters in non interactive m
(verbose = no) Print messages in non interactive mode
(mode = "ql")
El comando phot, es el que calcula la fotometría de apertura.
Cuando estamos decidiendo qué parámetros definitivos vamos a utilizar, es muy útil 
utilizar el comando phot de forma interactiva* sin darle un fichero de coordenadas, y de 
paso nos familiarizamos con este comando.
Una vez que ya tenemos decididos todos los parámetros, podemos ejecutar el 
comando phot de forma no interactiva, dándole el fichero de coordenadas 
nombre_imagen.coo.P.
Como salida de este comando, obtenemos un fichero de nombre 
nombre_imagen.mag.?, que contiene las magnitudes APPHOT de todas las estrellas del 
fichero de coordenadas
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A .2.3 F o to m etr ía  a ju stan d o  u n a  P S F
Los comandos están en el paquete noao.digiphot.daophot y son :
addstar - Add artificial stars to an image using the computed psf
alistar - Group and fit psf to múltiple stars simultaneously
centerpars - Edit the centering algorithm parameters
daofind - Find stars in an image using the DAO algorithm
daopars - Edit the daophot algorithms parameter set 
daotest - Run basic tests on the daophot package tasks
datapars - Edit the data dependent parameters 
fitskypars - Edit the sky fitting algorithm parameters
group - Group stars based on positional overlap and signal/noise 
nstar - Fit the psf to groups of stars simultaneously 
peak - Fit the psf to single stars
phot - Compute sky valúes and initial magnitudes for a list of stars 
photpars - Edit the photometry parameters 
psf - Fit the point spread function 
seepsf - Compute an image of the point spread function
substar - Subtract the fitted stars from the original image
pappend - Concaténate a list of daophot databases 
pconvert - Convert a text database to a tables database 
pdump - Print selected fields from a list of daophot databases
grpselect - Select groups of a specified size from a daophot database
pexamine - Interactively examine and edit a daophot database
prenumber - Renumber stars in a daophot database 
pselect - Select records from a daophot database 
psort - Sort a daophot database
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Los pasos normales a seguir son:
1.- Editar los ficheros de parámetros datapars, centerpars, fitskypars y daopars. 
Editar los parámetros de daofind y de phot. Fijar los valores correctos de los parámetros.
2.- Localizar las estrellas con daofind o manualmente. Ejecutar phot de forma no- 
interactiva. Estos dos puntos no es necesario repetirlos, si se ha realizado previamente la 
fotometría de apertura (APPHOT).
3.- Editar los parámetros del comando psf y ejecutarlo. Esto calcula la PSF que vamos 
a utilizar. El comando debe ser ejecutado de forma interactiva.
4.- Editar los parámetros de group y ejecutar el comando.
5.- Editar los parámetros de nstar y ejecutar el comando. Esto nos da las magnitudes 
finales después de haber realizado el ajuste.
6.- Editar los parámetros de substar y ejecutar el comando. Comprobar que las 
estrellas han sido bien ajustadas con la PSF. En caso contrario es necesario redeterminar la 
PSF.
Los comandos group, nstar y substar pueden ejecutarse conjuntamente utilizando 
el comando alistar. Este comando debe utilizarse cuando se está familiarizado con el uso 
de los tres comandos que utiliza alistar.
Advertencias a la hora de determinar los parámetros:
DATAPARS Y DAOFIND:
Como para APPHOT excepto que se debe poner scale=l y ajustar fwhmpsf en 
función de esa escala. DAOPHOT usa píxeles para todos los radios.
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CENTERPARS:
Si utilizamos la salida de APPHOT (recomendado) el centrado se hace cuando se 
ejecuta phot y entonces no es necesario modificar estos parámetros. Por defecto el 
algoritmo de centrado es "none", por tanto, este algoritmo debería ser cambiado si se 
utilizan coordenadas que han sido obtenidas manualmente.
FITSKYPARS:
Como para APPHOT. Hay que ajustar la escala a píxeles.
PHOT Y PHOTPARS:
Si se utiliza la salida de APPHOT no es necesario volver a repetirlo.
PSF:
El fichero de parámetros es :
image = "" Image for which to build PSF
photfile = "default" Aperture photometry file (default: image.mag.?)
psfimage = "default” Output PSF image (default: image.psf.?)
groupfile = "default" Output PSF group file (default: image.psg.?)
(datapars = "") Data dependent parameters
(daopars = "") Daophot fitting parameters
(showplots — yes) Show plots of PSF stars and fit residuals?
(plottype = "mesh") Default plot type (mesh | contour)
(plotfile = "") Ñame of output plot metacode file
(graphics = "stdgraph") Graphics device
(display = "stdimage") Display device
(commands ~ "") Image cursor: [x y wcs] key [cmd]
(cursor = "") Graphics cursor: [x y wcs] key [cmd]
(verify = yes) Verify critical PSF parameters
update = no) Update critical PSF parameters
(mode = "ql")
Los valores por defecto de los parámetros están bien.
Como salida de este comando, obtenemos la imagen PSF. Es una imagen formada 
a partir de la tabla de residuos generada en el proceso de construcción de la PSF. El 
nombre que toma por defecto es nombre_imagen.psf.imh.?.
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DAOPARS:
El fichero de parámetros es :
(varpsf = no) Variable psf across image?
¿sfrad = 16.) Radius of psf in scale units
(fitrad = 4.) Fittdng radius in scale units
(matchrad — 1.5) Search radius for match with the PHOT results
(critoverlap — 0.2) Critical overlap group membership
(maxiter = 50) Máximum number of iterations
(maxgroup = 60) Máximum number of stars per group
(maxnstar = 3000) Máximum number of stars to fit
(recenter = yes) Recenter stars during fit (alistar only)
(cliprange = 2.5) Clipping range in standard deviations (alistar
(clipexp = 6) Clipping exponent (alistar only)
(mode = "ql")
Hay que fijar los dos valores para los radios psfrad y fitrad. Los valores por 
defecto son un poco pequeños. Los valores recomendados son, fijar psfrad igual al valor 
del seeing y fijar fitrad como 4-5 veces el valor del seeing.
GROUP, NSTAR, SUBSTAR:
Los valores por defecto están bien.
ALLSTAR:
El fichero de parámetros es :
image = "" Image corresponding to photometry
pbotfile = "default" Input photometry file (default: image.mag.?)
psfimage =  "default" PSF image (default: image.psfi?)
allstarfile = "default" Output photometry file (default: image.als.?)
subimage = "default" Subtracted image (default: image.sub.?)
(cache = yes) Cache the data in memory ?
(datapars = "") Data dependent parameters
(daopars = "") DAOPHOT parameters
(verbose = no) Print messages
(verify = yes) Verify critical ALLSTAR parameters
(update = no) Update critical ALLSTAR parameters
(mode = "ql")
Los valores por defecto están bien. Como salida de este comando, obtenemos un 
fichero con nombre nombre_imagen.als.?, que contiene las magnitudes DAOPHOT para 
todas las estrellas.
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G uía para ca lcu lar la  p s f
1.- Correr daofind y phot en la imagen.
Utilizar psort para ordenar las estrellas en orden decreciente dé magnitudes en el fichero dé 
salida de phot (image.mag.?).
2.- Examinar la imagen con imexamine y marcar los objetos con tvmark. Determinar los 
parámetros fitrad y psfrad.
3.- Elegir las estrellas candidatas para construir la PSF.
Para ello debemos elegir (a ser posible) estrellas :
- que no tengan ninguna vecina dentro del radio de ajuste fitrad.
- que todas las estrellas que estén dentro del 1.5 veces el radio psfrad sean 
significativamente más débiles que la estrella candidata.
- que no existan columnas muertas o píxeles defectuosos cerca de la estrella 
candidata.
Y debemos elegir estrellas que cubran el área de interés de la imagen y en un número 
suficiente para reducir el ruido originado en el proceso de substracción de estrellas 
cercanas.
La mejor forma de realizar esta selección es utilizar el comando psf de forma interactiva y 
seleccionar “a ojo” las estrellas utilizando el cursor de imagen.
4.- Examinar si las estrellas candidatas tienen vecinas débiles.
Si las estrellas elegidas como candidatas tienen vecinas débiles que no han sido detectadas 
por daofind hemos de añadirlas al fichero de magnitudes image.mag.?. Para ello, primero 
obtenemos sus coordenadas manualmente con rimcursor. Después ejecutamos phot de 
forma interactiva (con los mismos parámetros utilizados en el paso 1), calculamos la 
magnitudes de estas estrellas débiles y añadimos los resultados al fichero inicial 
image.mag.? con el comando pappend.
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5.- Generar la PSF.
Ejecutamos psf utilizando la salida de phot obtenida en el paso 4 y la lista de candidatas 
decidida en el paso 3. Las salidas de este comando serán la imagen image.psf.? y el 
fichero image.psg.?
6.- Ajustar la PSF a las estrellas de cada grupo, en la imagen inicial.
Ejecutamos nstar en la imagen, usando como entrada la salida del paso 5 image.psg.? y 
llamamos a la salida image.nst.?
El psfrad debería ser sobre un pixel mayor que la separación entre la vecina más cercana a 
una estrella psf, y el fitrad no debe incluir ninguna vecina.
7.- Sustraer de la imagen las vecinas débiles.
Editamos el fichero image.nst.? y eliminamos de este fichero las estrellas psf dejando en el 
fichero solamente las vecinas.
Ejecutamos substar (utilizando el mismo valor de psfrad que en el paso 6), la salida se 
llama image.sub.?
Hemos obtenido de esta forma una nueva imagen (image.sub.?) en la que han 
desaparecido la vecinas débiles de las estrellas candidatas a psf.
8.- Repetir el proceso si es necesario.
Si todavía detectamos estrellas vecinas débiles repetimos todo el proceso desde el paso 4, 
sino volvemos a calcular la PSF utilizando como fichero de magnitudes el obtenido en el 
paso 4 y como imagen la obtenida en el paso 7 (image.sub.?). Los valores de fitrad y 
psfrad deben ser los iniciales.
Después de realizar todo el proceso de reducción, hemos obtenido, entre otros, 
unos ficheros de salida con las magnitudes APPHOT y las magnitudes DAOPHOT, 
preparados para comenzar la calibración estándar. Podemos realizar la calibración para los 
dos tipos de magnitudes y así chequear las diferencias en las magnitudes y en las 
precisiones obtenidas.
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Para finalizar esta guía de introducción a IRAF, se muestran alggunos ejemplos de 
estos ficheros de salida, obtenidos después de este proceso de reducción.
Para poder comenzar a realizar la calibración, deberemos extraaer los datos más 
relevantes de los ficheros imagen.mag.? de APPHOT y imagen.als.?? de DAOPHOT. 
Para ello utilizaremos el comando txdump y extraeremos los campos; más interesantes: 
image, xairmass, id, xcenter, ycenter, mag, merr.
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Ficheros de IRAFF
Ejemplo de ficheroo con la cabecera de una imagen bias.
'DSAZ-2.2' /  German-Spanish Astron.Center 2.20m Tel
New copy of d8 
New copy of dark-2?
New copy o f ../darkk2m.imh
DATE-OBS= '18/06/94’ /  date this data created DD/M M /YY
INSTRUME= 'MPIA-CCD7' /  system which created this file
OBSERVER= 'SUSSO-REGLERO' /  ñame of the observing astronomer
EXP-TIME= 0 /  total exposure time
ROT-POS = 999 /  angle position of the analyzer
COMMENT >
CRVAL1 = 1.0 /  coordn first pixel in row (X-start)
CRVAL2 = 1.0 /  coordn first row in frame (Y-start)
CDELT1 = 1.0 /  increment along X (X-step)
CDELT2 = 1.0 /  increment along Y (Y-step)
TM-START= 70261. /  19:31:01 measurement start time
TM-END = 70261. /  19:31:01 measurement end time
POSTN-RA= 190.83333 /  12/43/20 Tel. position Right-Ascension
POSTN-DE= + 3.01750 /+ + 3 /  1 /3  Tel. position Declination
POSTN-HA= 0.40139 /  00/24/05 Tel. position Hour Angle
AIRMASS = 1.00 /  airmass at telescope position
DET-GAIN= 20 /  detector gain used during exposure
UNI-TIME= 70303. /  19/31/43 Universal Time at end of meas
SID-TIME= 47316. /  13/08/36 Siderial Time at end of meas
JUL-DATE= '2449522.' /  Julián date at end o f measurement
FLTRNR = 1 /  position of filter wheel
FLTRNAME= 'S3TR U 365/4' /  description of filter used during exp.
PA-CASS = /  position angle of Cassegrain flange
DET-TEMP= -111.2 /  detector temperature in deg. celsius
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Ejemplo de fichero con la cabecera de una imagen flat-field.
'DSAZ-2.2' /  German-Spanish Astron.Center 2.20m Tel
New copy of £20yl 8.imh
New copy of f20yl8.imh
New copy of f20y
New copy o f ../f20yn.imh
DATE-OBS= '20/06/94' /  date this data created DD/M M /YY
INSTRUME= 'MPIA-CCD7' /  system which created this file
OBSERVER= 'SUSO-REGLERO' /  ñame of the observing astronomer
EXP-TIME= 18 /  total exposure time
ROT-POS = 999 /  angle position of the analyzer
COMMENT
CRVAL1 = 1.0 /  coordn first pixel in row (X-start)
CRVAL2 = 1.0 /  coordn first row in frame (Y-start)
CDELT1 = 1.0 /  increment along X (X-step)
CDELT2 = 1.0 /  increment along Y (Y-step)
TM-START= 71119. /  19:45:19 measurement start time
TM-END = 71137. /  19:45:37 measurement end time
POSTN-RA= 124.25835 /  08/17/02 Tel. position Right-Ascension
POSTN-DE= + 3.08444 /+ + 3 / 5 / 4 Tel. position Declination
POSTN-HA= 5.23500 /  05/14/06 Tel. position Hour Angle
AIRMASS = 2.04 /  airmass at telescope position
DET-GAIN= 20 /  detector gain used during exposure
UNI-TIME= 71180. /  19/46/20 Universal Time at end of meas
SID-TIME= 48668. /  13/31/08 Siderial Time at end of meas
JUL-DATE= '2449524.' /  Julián date at end of measurement
FLTRNR = 4 /  position of filter wheel
FLTRNAME= 'STR Y 552/2’ /  description of filter used during exp.
PA-CASS = /  position angle of Cassegrain flange
DET-TEMP= -111.2 /  detector temperature in deg. celsius
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Ejemplo de fichero con la cabecera de una imagen.
'DSAZ-2.2' /  German-Spanish Astron.Center 2.20m Tel
New copy of 793965yl
New copy of 703965yl .imh
New copy of 703965yl.imh
DATE-OBS= '20/06/94' /  date this data created DD/M M /YY
INSTRUME= 'MPIA-CCD7' /  system which created this file
OBSERVER= 'SUSO-REGLERO' /  ñame of the observing astronomer
EXP-TIME= 80 /  total exposure time
ROT-POS = 999 /  angle position of the analyzer
COMMENT
CRVAL1 = 1.0 /  coordn first pixel in row (X-start)
CRVAL2 = 1.0 /  coordn first row in frame (Y-start)
CDELT1 = 1.0 /  increment along X (X-step)
CDELT2 = 1.0 /  increment along Y (Y-step)
TM-START= 80120. /  22:15:20 measurement start time
TM-END = 80200. /  22:16:40 measurement end time
POSTN-RA= 317.72916 /  21/10/55 Tel. position Right-Ascension
POSTN-DE= + 4.03361 /+ + 4 /  2 / 1 Tel. position Declination
POSTN-HA= 18.86083 /  18/51/39 Tel. position Hour Angle
AIRMASS = 1.79 /  airmass at telescope position
DET-GAIN= 20 /  detector gain used during exposure
UNI-TIME= 80242. /  22/17/22 Universal Time at end of meas
SID-TIME= 57755. /  16/02/35 Siderial Time at end of meas
JUL-DATE= ' 2449524.’ /  Julián date at end of measurement
FLTRNR = 4 /  position of filter wheel
FLTRNAME= 'STR Y 552/2' /  description of filter used during exp.
PA-CASS = /  position angle of Cassegrain flange
DET-TEMP= -110.2 /  detector temperature in deg. celsius
DET-TYPE= 'TEK#6' /  unique detector identification
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Ejemplo de fichero de coordenadas de una imagen, obtenido con daofind. 
Nombre : imagen.coo.l
IRAF = NOAO/IRAFV2.10EXPORT versión
USER — suso ñame
HOST = deneb Computer
DATE = 02-08-95 mm-dd-yr
TIME = 11:52:56 hh:mm:ss
PACKAGE = apphot ñame
TASK = daofind ñame
SCALE = 1. units
FWHMPSF = 4. scaleunit
EMISSION = yes switch
DATAMIN = -10. counts
DATAMAX = 45000. counts
EXPOSURE = keyword
AIRMASS = AIRMASS keyword
FILTER = keyword
OBSTIME = keyword
NOISE = poisson model
THRESHOLD = 20. counts
CTHRESHOLD = 0. counts
SIGMA = 4. counts i
GAIN keyword
EPADU = 4.3 e-/adu
CCDREAD = keyword
READNOISE = 8.5 e-
IMAGE = 7039125yl imagename
FWHMPSF = 4. scaleunit
NSIGMA = 1.5 sigma
RATIO = 1. number
THETA = 0. degrees
SHARPLO = 0.2 number
SHARPHI = 1. number
ROUNDLO = -1. number
ROUNDHI = 1. number
XCENTER YCENTER MAG SHARPNESS ROUNDNESS ID
225.82 8.96 -0.239 0.331 -0.300 1
33.96 11.75 -2.207 0.428 -0.154 2
870.53 14.93 -0.397 0.316 -0.030 3
853.65 18.26 0.096 0.496 0.119 4
484.03 19.16 -0.192 0.427 -0.069 5
920.16 20.38 -2.851 0.499 -0.051 6
84.46 21.93 -1.256 0.458 -0.216 7
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Ejjemplo «de fichero de magnitudes de una imagen, obtenido con phot. 
N om bre z imagen.mag.l




TIM E = 12:52:33 hh:mm:ss
PACKAGE = apphot ñame
TASK phot ñame
SCALE = 1. units
FWHMPSF = 4. scaleunit
EM ISSION = yes switch
IDATAMIN = -10. counts
IDATAMAX = 45000. counts
EXPOSURE = l i l i keyword
AIRMASS = tt II keyword
EILTER = 1111 keyword
COBSTIME = l i l i keyword
INOISE poisson model
THRESHOLD = 20. counts
(CTHRESHOLD = 0. counts
SIGMA = 4. counts
(GAIN l i l i keyword
EPA D U  = 4.3 e-/adu
CCDREAD = l i l i keyword
IREADNOISE = 8.5 e-
(CALGORITHM = centroid algorithm
(CBOXWIDTH = 5. scaleunit
MAXSHIFT = 1. scaleunit
CCMAXITER = 10 number
MINSNRATIO = 1. number
CLEAN = no switch
IRCLEAN = 1. scaleunit
RCLIP = 2. scaleunit
ECCLEAN = 3. sigma
S  ALGORITHM = median algorithm
ANNULUS = 20. scaleunit
IDANNULUS = 6. scaleunit
SMAXITER = 10 number
SKREJECT = 3. sigma
SNREJECT = 50 number
HCHIST = 3. sigma
304 Anexo A. Guía de utilización de IRAF
BINSIZE 0.1 sigma
SMOOTH = no switch
RGROW 0. scaleunit
SKYVALUE = 0. counts
WEIGHTING = constant model
APERTURES = 15 scaleunit
ZMAG 30. zeropoint
IMAGE XINIT INIT ID COORDS LID
imagename pixels pixels # #  filename # #
XCENTER YCENTER XSHIFT YSHIFT XERR YERR CIER CERROR
pixels pixels pixels pixels pixels pixels # #  cerrors
MSKY STDEV SSKEW NSKY NSREJ SIER SERROR
counts counts counts npix npix # # serrors
ITIME XAIRMASS IFILTER OTIME
timeunit number ñame timeunit
RAPERT SUMAREA MAG MERR PIER PERROR
scale counts piéis mag mag # # perrors
6910y 409.90 21.61 1 6910y.coo.l 1
409.79 21.60 -0.11 -0.00 0.01 0.01 0 No_error
39.0000 7.114272 5.973765 758 6 0 No_error
60. INDEF INDEF INDEF
15.00 888610.1 707.1576 19.616 0.001 0 No_error
6910y 865.29 61.25 2 6910y.coo.l 2
865.55 61.32 0.26 0.07 0.15 0.24 0 No_error
37.52786 3.062227 1.332556 859 3 0 No_error
60. INDEF INDEF INDEF
15.00 29707.35 706.9529 25.690 0.042 0 No_error
6910y 33.49 67.98 3 6910y.coo.l 3
33.63 68.26 0.14 0.28 0.17 0.23 0 No_error
37.42085 3.308287 1.530725 865 2 0 No_error
60. INDEF INDEF INDEF
15.00 29640.59 707.1368 25.690 0.045 0 No_error
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PACKAGE = daophot ñame
TASK alistar ñame
IMAGE = 6910y imagename
APFILE = 6910y.mag.l filename
PSFIMAGE = 6910y.psf.l imagename
ALLSTARFIL = 6910y.als.l filename
SCALE = 1. units /pix
DATAMIN = -10. counts
DATAMAX = 45000. counts
GAIN 4.3. e-/adu
READNOISE = 8.5. electrons
OTIME = INDEF timeunit
XAIRMASS = INDEF number
IFILTER = INDEF filter
VARPSF = no switch
PSFRAD = 16. scaleunit
FITRAD = 4. scaleunit
PSFMAG = 21.169 magnitude
CLIPEXP = 6 number
CLIPRANGE = 2.5 stdev
RECENTER = yes switch
MAXITER = 50 number
MAXGROUP = 60 number
MAXSTAR = 3000 number
ID XCENTER YCENTER MAG MERR MSKY NITER
# #  pixels pixels magnitudes magnitudes counts # #
SHARPNESS CHI
# # # #
57 237.73 850.68 18.154 0.004 39.000 7
0.013 2.521
26 499.35 555.74 18.467 0.002 39.000 6
0.004 1.404
1 409.87 21.50 19.619 0.004 39.000 4
0.011 1.914
51 412.26 812.42 20.766 0.002 39.000 6
0.004 0.728
























































































































24.072 0.007 39.000 4
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Im á g e n e s  c c d  y  C o o r d e n a d a s  d e  l o s  C ú m u l o s
308 Anexo B
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. 309
Im ágenes CCD y Coordenadas de los Cúmulos
En el presente anexo, presentamos las cartas de identificación de los cúmulos 
estudiados, obtenidas a partir de las imágenes CCD, así como las coordenadas (en píxeles) 
de las estrellas observadas.
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NGC 6910. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 1.
S
♦W
Imágenes CCD y coordemadas de los cúmulos. NGC 6910 311
Id Hoag X y Id Hoag X y
01 3 413.45 17.53 41 17 412.78 750.90
02 868.90 57.68 42 606.83 762.61
03 36.23 64.49 43 329.30 763.57
04 517.80 110.86 44 261.67 764.66
05 5 478.79 171.08 45 15 687.74 769.28
Oó 731.71 243.25 46 316.87 777.00
07 1005.1 270.7 47 7 481.25 777.61
08 596.65 288.68 48 225.44 779.69
09 345.47 302.00 49 272.60 794.16
10 508.22 350.64 50 604.82 801.99
11 309.09 366.94 51 T5 415.49 810.28
12 219.52 379.01 52 428.21 810.77
13 335.40 404.66 53 708.65 812.70
14 759.74 412.56 54 11 535.15 829.89
15 999.84 439.19 55 10 676.52 837.69
16 682.53 445.73 56 995.97 841.04
17 112.33 459.66 57 T2 240.70 848.51
18 13 231.70 478.48 58 296.16 848.41
19 19 196.97 501.52 59 172.49 855.92
20 446.40 527.84 60 100.05 858.40
21 80.50 535.30 61 285.50 875.96
22 18 114.97 536.72 62 6 322.44 875.88
23 141.93 539.64 63 522.15 882.85
24 14 278.47 551.30 64 178.72 884.46
25 457.13 553.58 65 97.74 909.36
26 1 502.80 553.25 66 4 240.62 918.49
27 381.63 586.93 67 153.37 922.94
28 249.11 612.83 68 169.97 928.16
29 353.81 623.79 69 212.03 989.48
30 401.93 644.68 70 534.71 996.04
31 517.09 673.37 71 870.01 1005.6








40 20 594.82 738.69
Tabla 1. Coordenadas de NGC 6910
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NGC 6913. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 2.
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. NGC 6913 313
Id Hoag Sanders X y Id Hoag Sanders X y
01 915.87 14.44 46 135.93 520.46
02 566.45 39.75 47 14 148 374.3 527.01
03 35.18 100.56 48 978.23 529.34
04 44.65 110.71 49 212.63 532.14
05 146 393.46 116.31 50 15 130 626.15 539.94
06 699.93 133.41 51 125 694.8 541.73
07 428.24 164.09 52 655.2 543.32
08 138 495.29 166.91 53 761.99 547.09
09 5 905.69 174.58 54 640.56 555.81
10 113.81 201.64 55 855.09 560.35
11 589.21 242.24 56 144 390.13 572.93
12 3 157 259.23 272.11 57 245.61 578.36
13 134 582.27 275.04 58 2 159 212.97 598.28
14 423.89 302.14 59 1 135 576.19 598.15
15 587.33 312.76 60 99.92 627.37
16 689.8 325.33 61 20 150 328.07 635.44
17 446.22 328.23 62 T27 140 480.88 649.94
18 8 147 378.36 331.1 63 989.4 690.84
19 663.82 336.11 64 112 886.97 702.07
20 375.38 348.82 65 388.35 711.85
21 932.02 357.7 66 510.56 712.64
22 650.41 360.13 67 16 124 706.1 717.12
23 906.79 373.06 68 12 122 766.94 720.35
24 217.69 396.06 69 137 526.22 741.81
25 126 688.95 396.2 70 795.4 748.23
26 561.97 402.92 71 18 133 579.38 751.01
27 154 290.38 403.97 72 17 152 290.02 751.99
28 144.44 431.94 73 144.35 774.24
29 420.39 443.2 74 6 139 481.13 787.72
30 4 149 336.52 447.07 75 887.44 793.38
31 313.06 448.41 76 163.65 826.6
32 478.84 447.97 77 706 832
33 162.8 454.73 78 624.52 840.35
34 982.81 460.6 79 110 980.25 847.18
35 673.27 469.15 80 153.15 854.86
36 19 142 425.19 477.08 81 199.34 895.3
37 952.9 478.21 82 775 897.88
38 T42 162 73.17 479.46 83 805.23 906.81
39 912.22 491.08 84 514.26 931.88
40 593.85 495.9 85 551.94 971.53
41 572.98 504.2 86 460.02 973.87
42 1011.14 512.09 87 230.21 984.38
43 80.43 513.06 88 989.23 987.27
44 611.34 514.9
45 645.86 514.73
Tabla 2. Coordenadas de NGC 6913
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Imágemes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 315
I C  4 6 .6 5
Carta de identificación de IC 4665 dada por Sanders (72). Sobre ella aparece
la situación de las imágenes CCD obtenidas en el presente trabajo, 
w
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IC 4665 Imagen 1. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 3.
N
-►W
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 317
Id X y Id X y
1 618.50 9.43 41 149.69 582.35
2 125.91 18.74 42 149.69 590.
3 823.88 26.12 43 859.79 592.80
4 62.96 30.24 44 90.22 634.71
5 52.76 44.87 45 44.79 642.25
6 511.72 45.32 46 237.26 650.87
7 434.81 45.91 47 701.13 653.71
8 186.55 62.46 48 354.10 660.33
9 585.33 61.69 49 223.00 685.88
10 530.95 66.98 50 469.86 689.05
11 527.58 71.28 51 709.91 693.13
12 943.43 88.67 52 605.99 715.70
13 826.04 102.94 53 188.16 718.85
14 369.97 113.14 54 262.90 724.66
15 935.95 120.37 55 766.08 775.08
16 973.34 122.00 56 438.75 798.26
17 560.89 132.57 57 856.82 815.73
18 362.88 144.71 58 362.22 837.81
19 245.81 155.96 59 849.25 850.87
20 153.07 192.72 60 414.64 873.87
21 355.90 227.95 61 83.0 900.0
22 408.87 237.12 62 70.04 908.21
23 823.98 253.12 63 607.85 927.68
24 388.24 265.94 64 920.00 932.15
25 345.94 337.02 65 162.23 986.19
26 987.55 348.48 66 348.13 991.20
27 307.75 381.02 67 881.86 996.37













Tabla 3. Coordenadas de IC 4665 Imagen 1.
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IC 4665 Imagen 2. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 4.
N
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 319
Id X y Id X y
1 115.65 8.66 41 618.79 879.70
2 325.69 10.94 42 281.09 889.02
3 746.75 58.72 43 579.22 954.00
4 943. 115. 44 359.13 957.19




































Tabla 4. Coordenadas de IC 4665 Imagen 2.
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IC 4665 Imagen 3. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 5.
N
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 321
Id X y Id X y
1 573.229 37.235 41 9225.857 721.376
2 532,33 102,76 42 1444.585 734.045
3 180.481 106.916 43 9995,56 752,6
4 138.25 134.366 44 1888.928 793.168
5 505.66 149.147 45 4112,13 798.23
6 824.503 161.816 46 1997.34 801,45
7 564.783 168.151 47 9440.638 803.726
8 547.89 170.262 48 877.573 816.395
9 182.593 172.374 49 1669.924 841.734
10 746.376 182.931 50 10012.43 864.961
11 564.783 191.378 51 9225.857 867.072
12 765.38 199.824 52 9832.869 875.519
13 237.493 210.382 53 8441.395 875.519
14 670.36 212.493 54 7773.826 879.742
15 292.393 273.728 55 7223.149 877.63
16 533.11 286.397 56 9557.53 934.642
17 972.311 284.286 57 6993.587 938.865























Tabla 5. Coordenadas de IC 4(665 Imagen 3.
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IC 4665 Im agen 4
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IC 4665 Imagen 4. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 6.
N
-►W
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 323
Id X y Id X y
1 751.01 59.11 41 13.74 659.28
2 346.78 63.34 42 208.87 704.79
3 772.05 107.02 43 98.36 730.91
4 188.85 111.35 44 25.94 742.17
5 387.99 118.22 45 189.13 742.87
6 129.94 126.85 46 101.75 756.85
7 991.64 148.25 47 218.95 780.86
8 339.25 164.78 48 121.45 821.15
9 411.64 167.17 49 750.17 850.64
10 162.76 189.28 50 365.79 855.71
11 383.81 206.00 51 821.59 894.06
12 872.08 245.02 52 376.78 905.92
13 380.09 271.07 53 560.07 932.89
14 74.96 276.03 54 870.71 934.00
15 372.18 276.12 55 695.93 940.47
16 798.02 331.66 56 17.98 941.75
17 100.90 338.19 57 577.23 943.19
18 189.86 342.12 58 401.00 947.02
19 147.23 354.65 59 500.96 959.19





















Tabla 6. Coordenadas de IC 4665 Imagen 4.
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IC 4665 Imagen 5. Identificación de las estrellas listadas en la Tabla 7.
N
♦W
Imágenes CCD y coordenadas de los cúmulos. IC 4665 325
Id X y Id X y Id X y
1 217.58 46.26 41 244.27 382.99 81 847.07 689.73
2 307.29 46.07 42 980.81 391.81 82 556.28 703.94
3 768.07 57.59 43 613. 402. 83 883.02 705.23
4 738.31 60.82 44 275.90 410.66 84 554.26 717.43
5 811.32 72.56 45 612.27 415.26 85 304.59 724.01
6 498.34 76.70 46 49.71 420.73 86 387.48 744.99
7 627.78 77.24 47 625.56 422.60 87 446.42 747.81
8 404.44 91.20 48 895.42 439.98 88 615.48 757.23
9 560.53 124.17 49 752.87 451.41 89 141.40 760.80
10 463. 137. 50 418.21 467.69 90 271.49 775.87
11 146.63 146.87 51 1003.07 484.65 91 842.52 784.21
12 502.57 148.03 52 671.77 485.72 92 593.76 794.85
13 162.89 171.73 53 16.58 487.00 93 556.65 820.33
14 991.01 175.24 54 84.46 489.65 94 730.14 820.74
15 46.42 190.29 55 425.0 502.0 95 588.16 826.21
16 588.13 205.70 56 270.29 505.02 96 472.03 828.24
17 671.16 219.12 57 568.06 515.91 97 164.63 843.87
18 97.75 223.10 58 105.41 516.68 98 694.24 850.12
19 287.60 223.33 59 798.10 518.19 99 681.28 853.50
20 812.43 237.78 60 701.66 523.01 100 959.87 855.34
21 980.90 247.67 61 75.66 537.05 101 36.46 868.30
22 468.48 254.91 62 209.41 547.25 102 541.61 867.92
23 148.66 257.74 63 247.55 553.87 103 451.18 870.21
24 472.13 265.22 64 88.62 559.55 104 585.45 875.27
25 809.46 315.11 65 916.67 564.82 105 363.14 882.36
26 963.68 317.31 66 571.79 567.69 106 866.98 904.18
27 639.41 319.91 67 566.14 572.20 107 3.56 919.98
28 140.93 324.29 68 257.36 573.19 108 573.25 957.10
29 529.99 329.15 69 107.55 576.14 109 696.03 965.98
30 914.46 330.20 70 347.83 585.41 110 648.44 983.57
31 611.64 337.20 71 547.35 596.94 111 83.87 989.78
32 167.54 339.02 72 69.08 600.13 112 284.72 1004.35
33 1005.51 340.54 73 776.82 606.15 113 236.40 1005.11
34 968.18 344.94 74 661.27 610.11 114 549.10 1005.63
35 755.75 349.15 75 11.62 619.01 115 338.31 1009.87
36 827.55 357.70 76 394.33 621.15
37 571.47 361.79 77 277.61 636.89
38 395.58 367.95 78 272.94 640.32
39 61.27 376.64 79 169.61 655.77
40 774.77 378.02 80 156.34 668.89




DATOOS FOTOM ÉTRICOS DE LOS CÚMULOS N G C  7039, 
N G C  t6811 Y  N G C  6791
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Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 329
NGC 7039
id V 0>y) m i
7039250042 9,769 0,552 0,087
7039250057 11,351 0,220 0,021
7039250130 11,564 0,227 0,025
7039250088 11,749 0,796 0,252
7039250096 11,955 1,764 0,389
7039250077 11,947 0,391 0,127
7039250037 11,948 0,373 -0,091
7039250021 11,988 0,488 0,106
7039250091 12,173 0,317 -0,020
7039250073 12,294 0,919 0,429
7039250028 12,492 0,303 -0,233
7039250083 12,529 0,369 0,023
7039250142 12,569 0,923 0,339
7039250095 12,598 1,426 0,433
7039250045 12,585 0,369 0,039
7039250240 12,657 0,109 0,186
7039250225 12,801 0,154 0,076
7039250035 12,814 0,249 0,097
7039250075 12,863 0,473 0,205
7039250079 12,863 0,301 0,030
7039250110 12,904 0,855 0,278
7039250022 13,227 0,955 0,297
7039250212 13,206 0,293 0,062
7039250143 13,294 0,379 -0,009
7039250122 13,306 0,359 0,156
7039250026 13,338 0,602 -0,007
7039250119 13,352 0,946 0,433
7039250223 13,351 0,428 0,189
7039250171 13,404 0,753 0,311
7039250131 13,471 0,822 0,160
7039250155 13,567 0,521 -0,009
7039250124 13,619 0,327 0,285
7039250123 13,646 0,609 0,272
7039250040 13,722 0,881 0,209
7039250211 13,751 0,165 0,128
7039250182 13,783 0,428 0,040
7039250158 13,807 0,098 0,281
7039250146 13,818 0,268 0,120
7039250097 13,852 0,198 0,146
7039250029 13,894 0,537 0,039
7039250183 13,897 0,396 0,027
7039250030 13,980 0,604 0,141
7039250231 13,999 0,321 0,211
7039250061 14,053 0,335 0,090
7039250174 14,091 1,027 0,575
7039250208 14,179 0,695 0,114
7039250227 14,292 0,574 0,165
7039250059 14,318 0,669 -0,089
7039250078 14,345 0,748 0,281
7039250172 14,395 0,657 0,183
7039250063 14,399 0,331 0,015
7039250041 14,419 0,398 -0,051
7039250161 14,454 0,492 -0,028
7039250157 14,456 0,399 0,060
7039250224 14,481 0,449 0,222
7039250038 14,498 0,665 -0,081





































































14,522 0,407 0,274 0,532 2,853
14,538 0,619 0,234 0,399 2,733
14,553 0,475 0,157 0,545 2,782
14,551 0,386 0,046 0,661 2,774
14,589 0,861 0,128 0,689 2,773
14,653 0,833 -0,225 0,704
14,659 0,355 0,068 1,279 2,844
14,715 0,474 -0,127 0,690 2,814
14,719 0,411 0,183 0,466 2,794
14,751 0,602 0,379 0,302 2,730
14,783 1,360 0,100 1,561 2,758
14,747 0,270 0,241 0,965 2,865
14,771 0,887 0,268 0,558 2,739
14,751 0,334 0,099 1,130 2,806
14,757 0,456 0,255 0,291 2,764
14,772 0,481 -0,190 0,917 2,819
14,779 0,621 0,088 0,455 2,765
14,781 0,465 -0,114 0,720 2,836
14,813 0,421 0,153 0,904 2,859
14,831 0,528 0,040 1,179 2,929
14,847 0,391 0,300 0,747 2,778
14,856 0,469 0,061 0,619 2,810
14,919 0,628 0,226 0,462 2,797
14,918 0,504 0,201 0,332 2,796
14,925 0,482 -0,147 0,992 2,811
14,923 0,289 0,204 0,929 2,920
14,957 0,952 0,428 0,884 2,775
14,941 0,481 0,113 0,726 2,872
14,996 0,544 0,250 0,327 2,780
14,991 0,356 0,119 0,970 2,849
15,008 0,676 0,073 0,475 2,818
14,997 0,284 0,103 1,213 2,936
15,019 0,599 0,118 0,596 2,760
15,110 1,338 0,516 0,576 2,823
15,083 0,409 0,166 0,583 2,778
15,094 0,457 0,318 0,325 2,729
15,120 0,591 0,014 0,451 2,800
15,125 0,636 0,033 0,570 2,785
15,124 0,255 0,255 0,940 2,889
15,146 0,757 0,240 0,463 2,793
15,154 0,453 -0,007 0,718 2,856
15,155 0,255 0,266 0,900 2,892
15,170 0,488 0,073 0,757 2,814
15,168 0,435 0,263 0,329 2,779
15,178 0,494 0,038 0,696 2,783
15,196 0,692 0,118 0,647 2,838
15,212 0,977 0,244 0,537 2,738
15,202 0,534 0,109 0,612 2,809
15,230 0,892 1,188 2,812
15,245 1,281 0,186 0,637 2,736
15,228 0,768 0,303 0,587 2,828
15,228 0,671 0,489 0,250 2,692
15,218 0,367 0,223 0,831 2,840
15,279 0,560 -0,047 0,679 2,838
15,293 0,383 0,048 1,197 2,925
15,307 0,559 0,117 0,614 2,804
15,318 0,670 0,085 0,669 2,742
15,329 0,646 0,389 0,161 2,803
15,345 0,651 -0,053 0,666 2,769
15,339 0,372 0,368 0,450 2,768
15,348 0,508 0,125 0,659 2,852
15,353 0,512 0,153 0,311 2,786
15,416 0,435 0,021 0,631 2,769
15,464 0,773 0,614 0,271 2,753
15,467 0,514 0,119 0,995 2,813
15,511 1,325 0,585 0,343 2,768
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7039250138 15,506 1,145 0,489 -0,211 2,751
7039250047 15,503 0,708 0,070 0,510 2,740
7039250167 15,506 0,568 0,156 0,621 2,746
7039250025 15,510 0,498 -0,077 1,400 2,859
7039250076 15,518 0,501 0,103 2,927
7039250055 15,553 1,160 0,638 -0,644 2,728
7039250178 15,534 0,540 -0,112 0,884 2,856
7039250210 15,583 1,480 0,269 0,857 2,670
7039250220 15,578 0,490 -0,012 0,799 2,784
7039250164 15,593 0,872 0,116 0,795 2,738
7039250043 15,583 0,566 0,151 0,362 2,723
7039250067 15,586 0,514 0,131 0,735 2,810
7039250163 15,594 0,607 0,072 0,569 2,797
7039250139 15,587 0,349 0,096 1,045 2,849
7039250229 15,635 0,955 0,437 1,111 2,750
7039250204 15,625 0,652 0,251 0,476 2,691
7039250006 15,642 0,749 0,073 0,738 2,827
7039250173 15,632 0,475 0,117 0,873 2,850
7039250071 15,659 0,483 0,264 0,152 2,764
7039250074 15,665 0,527 0,000 0,792 2,882
7039250019 15,695 0,819 0,165 1,098 2,767
7039250060 15,666 2,793
7039250150 15,688 0,433 0,200 0,729 2,799
7039250082 15,714 0,448 0,182 2,773
7039250072 15,713 0,357 0,185 0,618 2,781
7039250191 15,729 0,752 -0,134 0,805 2,750
7039250203 15,726 0,487 0,184 0,482 2,858
7039250116 15,738 0,497 0,623 0,136 2,740
7039250001 15,774 0,636 0,005 0,711 2,753
7039250018 15,777 0,685 -0,021 0,532 2,849
7039250198 15,776 0,536 0,130 0,387 2,706
7039250003 15,783 0,545 -0,042 1,261 2,885
7039250132 15,782 0,475 0,161 0,898 2,825
7039250199 15,825 1,599 2,632
7039250004 15,796 0,655 0,136 0,494 2,757
7039250054 15,801 0,628 0,169 0,287 2,777
7039250105 15,796 0,464 0,054 0,620 2,817
7039250140 15,796 0,416 0,022 0,674 2,793
7039250098 15,803 0,433 0,057 0,697 2,774
7039250010 15,829 0,714 0,216 0,111 2,727
7039250197 15,835 0,564 0,105 0,292 2,895
7039250232 15,841 0,429 0,058 0,765 2,892
7039250196 15,850 0,584 0,108 0,457 2,921
7039250109 15,852 0,621 0,077 0,783 2,764
7039250228 15,863 0,764 -0,042 0,676 2,851
7039250113 15,868 0,469 0,093 0,538 2,836
7039250023 15,892 0,573 0,185 0,495 2,661
7039250205 15,895 0,635 0,022 0,482 2,790
7039250052 15,918 0,678 0,119 0,410 2,766
7039250056 15,904 2,797
7039250111 15,919 0,247 0,415 0,551 2,934
7039250090 15,931 0,475 -0,085 0,986 2,793
7039250118 15,940 0,476 0,188 0,302 2,847
7039250169 15,944 0,538 0,235 0,431 2,809
7039250162 15,952 0,326 0,089 0,815 2,861
7039250187 15,966 0,552 0,062 0,802 2,863
7039250068 15,962 0,386 0,085 0,752 2,853
7039250039 15,966 0,445 -0,053 1,496 2,793
7039250053 15,987 0,419 0,154 0,673 2,814
7039250133 16,001 0,491 0,014 1,028
7039250192 16,010 0,658 -0,017 0,412 2,754
7039250221 16,015 0,458 0,150 0,406 2,752
7039250222 16,048 1,286 0,416 0,500 2,966
7039250160 16,020 0,400 0,057 0,700 2,870
7039250207 16,024 0,502 0,090 0,565 2,826
7039250064 16,044 1,013 0,494 -0,219 2,862
7039250233 16,042 0,555 0,0900 0,586 2,819
7039250236 16,053 0,792 -0,2003 1,256 2,746
7039250069 16,052 0,525 0,14.45 0,439 2,704
7039250165 16,073 1,121 0,4560 0,269 2,872
7039250218 16,057 0,561 0,1446 0,445 2,753
7039250114 16,065 0,617 0,2091 0,305 2,790
7039250148 16,068 0,481 0,1779 0,347 2,775
7039250121 16,091 0,745 0,5777 -0,230 2,722
7039250032 16,085 0,509 -0,0116 1,095 2,783
7039250031 16,096 0,668 0,1334 0,481 2,892
7039250101 16,102 0,627 0,1774 0,331 2,833
7039250177 16,103 0,598 0,0770 0,414
7039250112 16,106 0,325 0,1882 0,568 2,790
7039250202 16,135 0,668 -0,1332 0,700 2,851
7039250058 16,129 0,495 0,1566 0,434 2,719
7039250102 16,123 0,213 0,3663 0,592 2,899
7039250129 16,147 0,642 0,2443 0,612 2,722
7039250235 16,159 0,622 0,1333 0,521 2,869
7039250087 16,162 0,601 0,1224 0,833 2,823
7039250024 16,168 0,453 0,0883 0,913 2,813
7039250234 16,191 0,884 0,4227 0,042 2,866
7039250127 16,198 0,535 0,1774 0,316 2,866
7039250125 16,199 0,448 0,0993 1,216 2,993
7039250189 16,207 0,524 0,1004 0,576 2,693
7039250237 16,222 0,583 0,0118 0,552 2,574
7039250062 16,229 0,745 0,1006 0,711 2,816
7039250206 16,219 0,425 0,2992 0,339 2,829
7039250195 16,223 0,536 0,0888 0,464 2,772
7039250107 16,236 0,369 0,0883 1,012 2,745
7039250156 16,245 0,467 0,0229 0,885 2,768
7039250153 16,263 0,592 0,0558 0,465 2,882
7039250007 16,287 0,566 0,1111 0,530 2,856
7039250179 16,295 0,628 0,0887 0,739 2,757
7039250092 16,330 0,609 0,0447 0,712 2,821
7039250216 16,338 0,576 -0,1(106 0,760 2,987
7039250185 16,340 0,533 0,0770 0,511 2,907
7039250014 16,377 0,717 -0,0915 0,272 2,815
7039250048 16,393 0,962 0,5997 2,844
7039250144 16,407 0,345 0,1226 0,696 2,978











7039250200 8,797 -0,019 0,0996 0,412
7039250046 9,742 0,471 0,2214 0,312
7039250142 10,397 -0,025 0,1130 0,816
7039250061 11,407 0,078 0,1171 1,011
7039250137 11,504 0,187 0,0073 1,033
7039250094 11,738 0,759 0,2272 0,342
7039250022 11,794 0,633 -0,1100 0,490
7039250103 11,907 1,750 0,4452 0,230
7039250084 11,988 0,353 0,1138 0,722
7039250039 12,041 0,159 0,1180 0,845
7039250097 12,175 0,238 0,1147 1,008
7039250076 12,289 0,876 0,5504 0,243
7039250091 12,504 0,287 0,1162 0,536
7039250100 12,548 1,384 0,5557 0,234
7039250028 12,512 0,107 0,Q085 0,629
7039250117 12,550 0,783 0,3399 0,474
Datos fotométriccos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 331
7039250151 12,584 0,805 0,540 0,313 7039250002 14,790 0,411 0,139 0,380
7039250048 12,655 0,273 0,212 0,564 7039250143 14,794 0,362 0,050 0,372
7039250253 12,629 0,069 0,204 0,780 7039250194 14,803 0,603 0,368 0,122
7039250235 12,817 0,042 0,230 0,892 7039250017 14,769 0,458 0,109 0,865
7039250120 12,869 0,812 0,344 0,335 7039250242 14,854 0,877 0,439 0,802
7039250087 12,851 0,225 0,134 1,004 7039250159 14,844 0,430 0,153 0,927
7039250037 12,858 0,184 0,088 1,122 7039250114 14,845 0,412 0,094 0,555
7039250080 12,887 0,391 0,180 0,309 7039250089 14,899 0,895 0,499 0,263
7039250021 13,167 0,926 0,343 0,336 7039250111 14,859 0,519 0,166 0,168
7039250221 13,252 0,168 0,164 1,055 7039250223 14,855 0,267 0,211 0,822
7039250152 13,254 0,354 -0,021 0,506 7039250179 14,870 0,350 -0,015 0,526
7039250118 13,255 0,183 0,110 1,134 7039250056 14,883 0,512 0,144 0,300
7039250131 13,270 0,334 0,132 0,725 7039250079 14,925 0,371 0,101 0,727
7039250026 13,317 0,539 0,113 0,386 7039250145 14,911 0,279 0,293 0,626
7039250128 13,406 0,828 0,574 0,395 7039250196 14,944 0,364 0,098 0,797
7039250233 13,343 0,337 0,297 0,207 7039250083 14,933 0,213 0,149 1,079
7039250182 13,390 0,729 0,325 0,280 7039250009 14,962 0,403 -0,011 0,619
7039250138 13,438 0,753 0,332 7039250209 15,005 0,510 0,267 0,384
7039250163 13,532 0,447 0,155 0,494 7039250125 14,979 0,217 0,194 0,974
7039250133 13,566 0,379 0,154 0,379 7039250092 15,050 0,508 0,191 0,131
7039250132 13,706 0,547 0,266 0,262 7039250011 15,048 0,513 0,197 0,437
7039250220 13,765 0,067 0,234 0,931 7039250110 15,044 0,285 0,187 0,786
7039250052 13,746 0,515 0,159 0,336 7039250227 15,087 1,225 0,700 -0,215
7039250155 13,762 0,302 -0,013 0,474 7039250141 15,130 0,446 0,149 0,450
7039250166 13,764 0,149 0,149 0,953 7039250156 15,087 0,430 0,066 0,476
7039250192 13,799 0,324 0,150 0,789 7039250190 15,099 0,444 0,177 0,405
7039250104 13,810 0,186 0,130 1,019 7039250098 15,087 0,470 0,259 0,095
7039250029 13,838 0,487 0,133 0,396 7039250252 15,142 0,494 0,127 0,467
7039250044 13,862 0,727 0,321 0,277 7039250224 15,124 0,354 0,214 0,416
7039250082 13,869 0,096 0,135 0,993 7039250129 15,118 0,575 0,154 0,197
7039250193 13,951 0,275 0,205 0,690 7039250069 15,174 1,284 0,473 -0,827
7039250243 14,005 0,288 0,257 0,475 7039250162 15,121 0,238 0,203 0,914
7039250249 13,975 0,403 0,094 0,513 7039250186 15,145 0,458 0,088 0,537
7039250031 13,997 0,572 0,195 0,271 7039250038 15,150 0,758 0,121 0,601
7039250185 14,117 0,954 0,623 0,568 7039250168 15,183 0,907 0,311 -0,102
7039250065 14,089 0,310 0,089 0,960 7039250157 15,150 0,356 -0,014 1,355
7039250216 14,189 0,539 0,220 0,251 7039250191 15,167 0,737 0,354 0,441
7039250237 14,315 0,437 0,320 0,162 7039250149 15,201 0,405 0,162 0,644
7039250210 14,305 0,459 0,100 0,543 7039250222 15,186 0,419 0,178 0,288
7039250030 14,341 0,557 0,169 0,173 7039250047 15,231 0,646 0,307 0,416
7039250067 14,358 0,319 0,113 0,911 7039250204 15,239 0,596 0,155 0,394
7039250085 14,380 0,695 7039250106 15,267 0,473 0,118 0,499
7039250183 14,437 0,622 0,258 0,290 7039250135 15,271 0,329 0,082 0,995
7039250062 14,430 0,480 0,118 0,417 7039250095 15,316 0,531 0,230 0,513
7039250165 14,483 0,339 0,086 0,392 7039250049 15,332 0,494 -0,012 0,630
7039250197 14,450 0,499 0,128 0,338 7039250035 15,304 0,512 0,024 0,547
7039250170 14,455 0,383 0,173 0,455 7039250036 15,340 0,489 0,023 0,707
7039250107 14,483 0,448 0,016 0,411 7039250116 15,365 0,437 0,024 0,371
7039250088 14,496 0,449 0,063 0,672 7039250020 15,356 0,256 0,173 0,981
7039250234 14,502 7039250203 15,383 0,446 0,112 0,436
7039250181 14,580 0,793 0,296 0,285 7039250093 15,375 0,641 0,241 0,375
7039250016 14,545 0,499 0,340 0,295 7039250005 15,399 0,572 0,081 0,336
7039250045 14,567 0,193 0,143 1,038 7039250014 15,407 0,597 -0,102 1,282
7039250160 14,585 0,432 0,086 0,607 7039250146 15,451 1,019 0,820 0,116
7039250177 14,602 0,871 0,423 0,736 7039250187 15,429 0,496 0,108 0,363
7039250086 14,616 7039250099 15,489 1,282 0,160 0,388
7039250041 14,655 0,468 0,126 0,330 7039250178 15,492 0,556 0,219 0,471
7039250042 14,658 0,833 0,537 -0,072 7039250154 15,500 0,774 0,624 -0,419
7039250013 14,679 0,288 0,161 1,008 7039250230 15,471 0,423 0,139 0,418
7039250127 14,703 0,387 0,176 0,378 7039250081 15,472
7039250236 14,698 0,282 0,139 0,987 7039250059 15,551 1,170 0,200 1,974
7039250144 14,719 0,896 0,266 0,540 7039250184 15,516 0,442 0,061 1,050
7039250176 14,737 0,503 0,167 0,572 7039250174 15,520 0,593 0,129 0,180
7039250136 14,760 0,373 -0,029 0,514 7039250050 15,543 0,596 0,092 0,575
7039250027 14,799 1,259 0,204 0,389 7039250167 15,585 0,427 -0,034 1,461
7039250070 14,773 0,304 0,175 0,705 7039250228 15,537 0,548 0,074 0,319
332 Anexo C
7039250147 15,547 0,411 -0,003 0,869
7039250189 15,564 0,436 0,127 0,226
7039250172 15,571 1,014 0,255 1,346
7039250217 15,656 1,361 0,528 4,456
7039250074 15,620 0,484 0,155 0,408
7039250241 15,636 0,799 0,655 -0,216
7039250173 15,624 0,722 0,291 0,819
7039250212 15,628 0,549 0,411 0,007
7039250025 15,627 0,299 0,170 0,806
7039250071 15,642 0,458 0,132 0,658
7039250006 15,633 0,726 0,176 -0,041
7039250075 15,648 0,388 0,056 0,757
7039250019 15,631 0,833 0,242 0,318
7039250063 15,646 0,507 0,155 0,175
7039250124 15,688 0,556 0,357 0,453
7039250211 15,676 0,441 0,159 0,350
7039250018 15,715 0,649 0,092 0,483
7039250001 15,724 0,571 0,110 0,395
7039250113 15,719 0,522 -0,011 0,604
7039250077 15,671 0,433 0,161 0,381
7039250148 15,757 0,407 0,016 0,546
7039250244 15,735 0,421 0,101 0,465
7039250232 15,734 0,506 -1,193 4,138
7039250112 15,760 0,541 0,284 0,678
7039250004 15,802 0,588 0,157 0,428
7039250205 15,796 0,496 0,071 0,456
7039250213 15,833 0,513 0,196 0,262
7039250058 15,801 0,573 0,114 0,681
7039250207 15,828 0,423 0,218 0,374
7039250003 15,804 0,418 0,107 0,888
7039250206 15,877 0,390 0,282 0,214
7039250201 15,841 0,515 0,251 0,415
7039250121 15,792 0,414 0,173 0,565
7039250119 15,852 0,556 0,129 0,399
7039250096 15,845 0,443 0,029 0,798
7039250105 15,867 0,286 0,300 0,208
7039250010 15,813 0,689 0,155 0,183
7039250139 15,870 0,368 0,181 1,046
7039250123 15,880 0,527 -0,106 0,539
7039250180 15,891 0,574 0,113 0,824
7039250060 15,942 1,616
7039250171 15,851 0,396 -0,065 0,959
7039250238 15,937 0,560 0,076 0,871
7039250169 15,931 0,390 0,059 0,686
7039250057 15,937 0,458 0,096 0,747
7039250023 15,960 0,518 0,123 0,555
7039250072 15,915 0,317 0,165 0,655
7039250126 15,971 0,377 0,202 0,384
7039250043 15,962 0,418 -0,014 1,203
7039250068 16,008 1,063 0,182 0,978
7039250226 16,000 0,630 0,216 0,120
7039250073 15,990 0,552 0,018 0,750
7039250231 16,004 0,375 0,234 0,574
7039250140 16,043 0,490
7039250225 16,039 0,540 0,049 0,205
7039250109 16,036 0,286 0,178 0,846
7039250202 16,075 0,448 0,241 0,146
7039250078 16,059 0,719 0,074 0,122
7039250055 16,004 0,564 0,210 0,260
7039250215 16,084 0,354 0,290 0,080
7039250034 16,118 0,442 0,032 0,886
7039250033 16,057 0,395 0,142 0,587
7039250158 16,077 0,422 0,252 0,193
7039250130 16,081 0,740 0,165 1,117
7039250175 16,077 1,131 0,241 2,975
7039250122 16,082 0,393 0,084 0,404
7039250229 16,122 1,035 0,189 2,617
7039250108 16,105 0,494 0,237 0,274
7039250246 16,071 0,421 0,126 0,544
7039250248 16,146 0,659 0,134 0,146
7039250024 16,141 0,458 0,131 0,245
7039250040 16,170 0,480 0,075 0,815
7039250066 16,184 0,688 0,316 -0,226
7039250188 16,178 0,542 0,210 0,014
7039250247 16,172 0,910 -0,037 1,037
7039250115 16,156 0,443 0,027 0,595
7039250012 16,172 0,452 0,196 -0,004
7039250164 16,218 0,423 0,104 0,664
7039250032 16,184 0,727 -0,160 0,548
7039250134 16,179 0,393 0,079 1,003
7039250064 16,243 0,482 0,229 -0,062
7039250214 16,234 0,361 0,282 0,438
7039250195 16,254 0,467 0,039 0,882
7039250219 16,236 0,481 0,008 0,394
7039250199 16,195 0,427 0,421
7039250102 16,241 1,071 0,246 -0,098
7039250251 16,276 0,382 0,321 0,315
7039250208 16,236 0,476 -0,018 0,740
7039250007 16,294 0,564 -0,040 0,951
7039250161 16,292 0,511 0,061 0,545
7039250218 16,293 0,368 -0,037 1,019
7039250245 16,240 0,507 0,128 0,583
7039250250 16,339 0,707 0,061 0,705
7039250150 16,324 0,429 0,123 0,529
7039250153 16,346 0,287 0,067 1,187
7039250198 16,464 0,605 -0,443 0,943
7039250239 16,400 0,548 0,291 -0,041
7039250015 16,375 0,562 0,071 0,894
7039250053 16,429 0,457 0,151 0,104
7039250090 16,495 0,478 0,116 0,407
7039250101 16,469 0,415 0,269 0,216
7039250240 17,266 0,742 0,142 1,672
7039250051 18,809
7039250008 18,787 0,687 -0,717 1,193
7039460243 8,867 0,165 -0,290 0,822
7039460053 9,773 0,440 0,247 0,371
7039460176 10,400 0,012 0,116 0,895
7039460066 11,380 0,101 0,145 1,126
7039460272 11,511 0,746 0,373 0,473
7039460168 11,522 0,184 0,099 1,076
7039460112 11,783 0,691 0,328 0,420
7039460124 11,943 1,731 0,432 -0,381
7039460041 11,990 0,203 0,147 0,931
7039460098 12,001 0,381 0,115 0,795
7039460116 12,225 0,151 0,223 1,108
7039460088 12,293 0,878 0,482 0,428
7039460321 12,384 0,389 0,220 0,439
7039460026 12,468 0,152 0,041 0,714
7039460141 12,526 0,833 0,380 0,331
7039460121 12,593 1,302 0,601 0,379
7039460034 12,567 0,138 0,083 0,758
7039460299 12,570 0,064 0,228 0,893
7039460110 12,579 0,227 0,209 0,658
7039460039 12,805 0,221 0,055 1,185
7039460102 12,832 0,217 0,157 1,212
7039460104 12,836 0,234 0,129 1,099
7039460094 12,864 0,456 0,119 0,419
7039460147 12,908 0,776 0,381 0,520
7039460014 13,172 0,904 0,329 0,485
7039460144 13,239 0,207 0,120 1,113
7039460161 13,261 0,352 0,140 0,846
7039460186 13,271 0,346 -0,011 0,596
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 333
7039460003 13,277 0,182 0,096 0,855
7039460022 13,299 0,561 0,071 0,494
7039460264 13,285 0,141 0,211 1,088
7039460277 13,312 0,343 0,299 0,244
7039460219 13,443 0,656 0,387 0,441
7039460169 13,469 0,679 0,373 0,414
7039460312 13,487 0,803 0,462 0,217
7039460213 13,525 0,378 0,177 0,590
7039460197 13,562 0,423 0,184 0,536
7039460163 13,581 0,395 0,155 0,393
7039460023 13,615 0,407 0,144 0,654
7039460279 13,657 0,345 0,193 0,436
7039460058 13,766 0,515 0,206 0,259
7039460190 13,765 0,300 0,002 0,488
7039460322 13,804 0,713 0,251 0,880
7039460101 13,793 0,175 0,080 1,041
7039460027 13,808 0,501 0,056 0,644
7039460200 13,799 0,125 0,183 1,037
7039460051 13,828 0,762 0,276 0,553
7039460125 13,820 0,177 0,124 1,186
7039460172 13,836 0,274 0,145 0,991
7039460235 13,859 0,258 0,231 0,918
7039460069 13,929 0,327 0,139 0,940
7039460030 13,979 0,509 0,206 0,261
7039460224 14,007 0,699 0,335 0,413
7039460290 14,022 0,387 0,131 0,492
7039460047 14,086 0,158 0,110 1,150
7039460072 14,129 0,240 0,160 1,106
7039460225 14,160 0,922 0,602 -0,262
7039460260 14,209 0,514 0,213 0,407
7039460095 14,287 0,753 0,079 1,401
7039460254 14,300 0,456 0,160 0,269
7039460028 14,355 0,565 0,152 0,444
7039460074 14,375 0,282 0,121 0,966
7039460067 14,384 0,503 0,124 0,343
7039460281 14,425 0,481 0,159 0,596
7039460221 14,453 0,556 0,386 0,389
7039460105 14,452 0,490 0,044 0,575
7039460055 14,462 0,295 0,110 1,119
7039460204 14,476 0,304 0,256 0,484
7039460239 14,493 0,464 0,166 0,614
7039460126 14,496 0,445 -0,043 0,483
7039460011 14,491 0,192 0,158 1,089
7039460006 14,527 0,508 0,318 0,481
7039460052 14,538 0,203 0,128 1,319
7039460194 14,562 0,432 0,166 0,076
7039460084 14,625 1,428 0,220 0,177
7039460211 14,608 0,865 0,654 -0,902
7039460061 14,626 1,245 0,415 -1,050
7039460085 14,606 0,433 0,143 0,531
7039460048 14,633 0,820 0,551 0,446
7039460093 14,611 0,163 0,138 0,976
7039460046 14,630 0,476 0,071 0,408
7039460218 14,642 0,737 0,386 1,084
7039460177 14,705 0,892 0,189 1,063
7039460049 14,739 0,537 0,078 0,687
7039460210 14,744 0,553 0,367 -0,143
7039460024 14,772 1,170 0,495 -0,831
7039460280 14,740 0,229 0,224 0,950
7039460008 14,771 0,423 0,234 0,312
7039460167 14,771 0,352 -0,018 0,490
7039460317 14,788 0,503 0,185 0,538
7039460236 14,808 0,633 0,259 1,011
7039460248 14,836 0,727 0,436 0,234
7039460175 14,825 0,340 0,056 0,476
7039460138 14,832 0,418 0,090 0,355
7039460129 14,835 0,469 0,127 0,450
7039460107 14,864 0,914 0,524 -0,715
7039460193 14,852 0,428 0,130 0,550
7039460092 14,891 0,896 0,120 1,846
7039460285 14,901 0,859 0,366 0,311
7039460133 14,888 0,479 0,216 0,273
7039460096 14,895 0,242 0,181 0,884
7039460266 14,899 0,210 0,328 0,584
7039460253 14,912 0,406 0,078 0,601
7039460214 14,915 0,296 0,074 0,432
7039460090 14,931 0,391 0,106 0,693
7039460325 14,950 0,409 0,123 0,268
7039460238 14,955 0,299 0,289 0,275
7039460156 14,963 0,260 0,134 1,180
7039460320 14,994 0,374 0,103 0,757
7039460158 15,002 0,321 0,126 0,927
7039460252 15,020 0,377 0,231 0,419
7039460132 15,038 0,290 0,196 1,000
7039460025 15,083 0,980 0,745
7039460292 15,074 0,472 0,167 0,475
7039460117 15,074 0,430 0,363 -0,002
7039460270 15,117 1,224 0,626
7039460040 15,105 0,801 0,044 0,242
7039460192 15,096 0,380 0,037 1,262
7039460157 15,115 0,576 0,124 0,457
7039460191 15,109 0,388 0,098 0,214
7039460315 15,113 0,383 0,316 0,112
7039460021 15,137 0,964 0,123 -0,332
7039460195 15,128 0,270 0,175 0,959
7039460227 15,135 0,482 0,165 0,023
7039460233 15,133 0,420 0,222 0,155
7039460031 15,152 0,749 0,309 0,017
7039460318 15,142 0,415 0,097 0,640
7039460234 15,155 0,733 0,323 0,211
7039460202 15,171 0,918 0,464 -0,574
7039460181 15,157 0,392 0,202 0,551
7039460173 15,165 0,455 0,020 0,995
7039460077 15,195 1,188 0,218
7039460302 15,175 0,480 0,447 -0,114
7039460056 15,213 0,643 0,328 -0,521
7039460295 15,223 0,477 0,125 1,443
7039460247 15,242 0,598 0,449 0,393
7039460313 15,239 0,346 0,222 0,317
7039460127 15,246 0,499 0,159 0,790
7039460165 15,242 0,345 0,122 0,829
7039460230 15,278 0,929 0,521 -0,234
7039460316 15,276 0,485 0,266 0,303
7039460013 15,298 0,274 0,062 1,612
7039460038 15,309 0,469 0,022 1,318
7039460103 15,315 0,437 0,098 0,924
7039460057 15,318 0,411 0,243 -0,013
7039460326 15,337 0,880 0,115
7039460042 15,358 1,377 0,527
7039460246 15,358 0,402 0,379 -0,357
7039460111 15,363 0,470 0,078 0,402
7039460035 15,366 0,482 0,187 1,300
7039460183 15,369 0,485 0,109 1,445
7039460004 15,384 0,516 -0,037 1,264
7039460142 15,383 0,404 -0,047 0,996
7039460082 15,395 0,617 0,073 0,994
7039460178 15,429 1,133 0,646
7039460229 15,446 0,502 0,118 0,379
7039460015 15,455 0,499 0,117 0,467
7039460274 15,469 0,446 0,116 0,054
7039460273 15,475 0,518 0,082 1,022
7039460223 15,474 0,447 0,247 0,983
334 Anexo C
7039460188 15,493 0,765 0,510 0,137
7039460303 15,483 0,374 0,173 0,631
7039460212 15,489 0,476 0,450 0,142
7039460120 15,521 1,221 0,123 -0,530
7039460226 15,549 0,485 0,107 0,738
7039460206 15,580 0,964 0,185 -0,089
7039460179 15,564 0,393 -0,091 1,417
7039460207 15,573 0,478 0,434 -0,386
7039460010 15,5% 0,776 0,281
7039460083 15,588 0,530 -0,104 1,997
7039460019 15,586 0,315 0,114 0,737
7039460201 15,600 0,396 0,122 0,629
7039460232 15,612 0,337 0,237 -0,128
7039460087 15,620 0,482 0,047 0,659
7039460185 15,618 0,365 0,162 1,083
7039460189 15,621 0,415 0,072 0,917
7039460304 15,624 0,378 0,323 0,138
7039460086 15,637 0,452 -0,087 0,895
7039460106 15,653 0,566 0,243 -0,129
7039460155 15,653 0,498 0,347 -0,014
7039460208 15,678 0,720 0,069
7039460114 15,695 1,049 0,231
7039460135 15,680 0,655 0,092 -0,297
7039460009 15,677 0,561 0,276 -0,028
7039460283 15,691 0,759 0,439 -0,979
7039460091 15,703 0,490 0,179 0,675
7039460255 15,704 0,446 0,079 0,541
7039460137 15,723 0,435 0,068 0,644
7039460261 15,724 0,456 0,117 1,040
7039460323 15,748 0,526 0,218 0,073
7039460109 15,749 0,535 0,268 0,616
7039460286 15,765 0,384 0,150 0,341
7039460064 15,784 0,538 0,160 0,619
7039460166 15,812 1,188
7039460148 15,785 0,356 0,201 0,660
7039460180 15,789 0,346 0,036 0,508
7039460271 15,815 0,499 0,019 0,313
7039460244 15,831 0,449 0,339 0,072
7039460249 15,836 0,457 0,210 1,152
7039460146 15,846 0,549 0,152 0,129
7039460258 15,846 0,485 0,311 -0,708
7039460050 15,856 0,455 0,013 1,487
7039460029 15,871 0,410 0,234 -0,009
7039460115 15,877 0,441 -0,127 0,954
7039460205 15,874 0,365 -0,029 0,901
7039460306 15,884 0,306 0,367 0,539
7039460154 15,894 0,393 0,067 0,068
7039460149 15,896 0,340 0,095 0,301
7039460065 15,949 1,694 -0,320 -1,382
7039460080 15,911 0,557 0,121 -0,206
7039460017 15,909 0,452 0,267 0,595
7039460309 15,916 0,464 -0,059 0,655
7039460079 15,911 0,317 0,223 0,621
7039460100 15,931 0,824 -0,010 -0,682
7039460198 15,929 0,343 0,213 0,196
7039460310 15,942 0,477 0,195 1,445
7039460063 15,942 0,344 0,233 0,553
7039460089 15,965 0,758 0,102 0,193
7039460062 15,961 0,540 0,198 1,422
7039460242 15,969 0,652 0,307 -0,917
7039460075 15,971 0,679 0,329
7039460076 15,985 0,997 0,386
7039460203 15,967 0,361 -0,021 0,656
7039460153 15,979 0,517 0,071 0,612
7039460215 15,984 0,652 0,279 -0,112
7039460043 16,017 1,336 0,910 -4,757
7039460275 15,990 0,405 0,204 1,052
7039460002 16,011 0,869 0,702 -1,972
7039460251 16,035 1,162 0,009 0,464
7039460269 16,011 0,516 0,041 0,947
7039460209 16,059 1,147 0,736 -3,457
7039460036 16,037 0,505 -0,157 0,766
7039460276 16,064 1,062 0,058 -0,443
7039460237 16,046 0,412 0,410 -1,694
7039460265 16,051 0,455 0,289 1,235
7039460130 16,047 0,235 0,333 2,454
7039460016 16,059 0,543 0,161 -0,389
7039460018 16,058 0,472 0,109 0,368
7039460159 16,071 0,766 -0,233 1,293
7039460311 16,063 0,476 -0,185 1,186
7039460150 16,060 0,373 0,176 1,047
7039460319 16,098 1,051 -0,378 0,151
7039460296 16,085 0,409 0,115 0,683
7039460268 16,119 1,030 0,728
7039460037 16,103 0,388 0,189 1,074
7039460032 16,113 0,651 0,007 -0,092
7039460140 16,110 0,462 0,060 0,496
7039460289 16,142 0,580 0,308 0,359
7039460136 16,156 0,945 0,412
7039460001 16,146 0,457 -0,071 0,912
7039460231 16,170 0,539 0,112 -0,172
7039460073 16,176 0,582 0,200 0,605
7039460288 16,201 0,765 0,395
7039460324 16,209 0,867 -0,263 -0,803
7039460287 16,201 0,540 0,151 -0,044
7039460293 16,201 0,499 0,303 0,238
7039460263 16,204 0,504 0,066 0,503
7039460259 16,200 0,346 0,274 0,899
7039460081 16,214 0,484 0,205 1,625
7039460241 16,212 0,353
7039460045 16,218 0,379 0,170 0,320
7039460199 16,219 0,407 0,174 0,364
7039460250 16,222 0,374 0,142 0,333
7039460113 16,232 0,626 0,303 -0,657
7039460070 16,236 0,512 0,392 -0,910
7039460220 16,259 0,455 0,087 -0,250
7039460257 16,275 0,672 0,036 0,082
7039460164 16,272 0,411 0,106 0,289
7039460123 16,312 1,263 -0,865 1,884
7039460128 16,297 0,496 0,042 0,151
7039460054 16,346 1,118 0,143 -0,755
7039460182 16,326 0,492 0,017 0,768
7039460187 16,319 0,319 0,274 0,444
7039460262 16,332 0,264 0,135 0,231
7039460196 16,351 0,310 0,513 -0,325
7039460059 16,383 0,462 0,198 -0,646
7039460020 16,382 0,403 0,233 0,157
7039460005 16,389 0,573 0,007 -0,136
7039460282 16,388 0,481 0,707
7039460145 16,396 0,617 -0,030 0,365
7039460294 16,391 0,485 -0,089 0,777
7039460291 16,398 0,650 0,391 -0,929
7039460007 16,414 0,549 0,029 -0,145
7039460108 16,418 0,500 0,176 1,586
7039460297 16,433 0,931 1,399
7039460216 16,433 0,379 0,235 0,655
7039460134 16,443 0,520 0,626 -0,315
7039460171 16,458 0,433 0,274 -0,260
7039460305 16,461 0,500 0,251 -0,673
7039460122 16,469 0,514 -0,218 1,562
7039460143 16,472 0,537 0,106 0,211
7039460240 16,477
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7039460152 16,491 0,351 0,256 0,884
7039460217 16,500 0,479 -0,033 0,141
7039460256 16,507 0,445 0,130 0,167
7039460131 16,530 0,734 0,444
7039460245 16,542 0,567 0,360
7039460307 16,545 0,581 -0,352 0,571
7039460071 16,569 0,491 -0,040 0,383
7039460119 16,608 0,652 0,235
7039460298 16,619 0,498 0,152 0,779
7039460314 16,631 0,498 0,414 1,524
7039460267 16,656 0,505 0,170 -0,500
7039460118 16,676 0,640 -0,290 0,546
7039460151 16,671 0,503 1,175 -1,639
7039460300 16,680 0,537 -0,170 1,794
7039460222 16,681 0,494 0,124 1,714
7039460284 16,734 0,356 0,183 0,148
7039460033 16,764 0,806 -0,061 -0,784
7039460228 16,774 0,538 -0,332 1,290
7039460184 16,779 0,539 -0,255 0,949
7039460044 16,807 0,559 1,204
7039460139 16,828 0,591 0,370
7039460160 16,827 0,469 0,300 -0,076
7039460174 16,906 0,388 0,316 0,205
7039460078 17,133 0,750 -0,242 0,212
7039460012 17,167 0,665 1,107
7039650202 10,369 0,018 0,128 0,771 2,702
7039650015 11,183 0,162 0,081 0,864 2,689
7039650165 11,379 0,198 0,148 1,056 2,772
7039650343 11,487 0,796 0,336 0,324 2,603
7039650400 11,485 0,363 -0,093 0,240 2,630
7039650352 11,901 0,857 0,431 0,444 2,607
7039650058 11,951 1,084 0,624 0,417 2,618
7039650135 11,932 0,174 0,168 1,004 2,780
7039650037 11,955 0,193 0,150 0,850 2,697
7039650076 11,979 0,766 0,321 0,312 2,628
7039650066 12,305 0,900 0,448 0,467 2,613
7039650402 12,319 0,463 0,151 0,332 2,618
7039650100 12,366 0,783 0,297 0,408 2,607
7039650019 12,445 0,128 0,064 0,633 2,654
7039650166 12,476 0,836 0,368 0,293 2,599
7039650061 12,466 0,500 0,111 0,408 2,652
7039650032 12,522 0,151 0,088 0,672 2,664
7039650378 12,534 0,247 0,115 1,054 2,763
7039650203 12,682 0,313 0,183 0,819 2,734
7039650003 12,751 0,148 0,112 0,677 2,679
7039650103 12,781 0,435 0,126 0,304 2,594
7039650109 12,785 0,250 0,190 0,874 2,736
7039650414 12,809 0,412 -0,003 0,460 2,663
7039650230 12,892 0,386 0,094 0,657 2,699
7039650049 13,042 0,816 0,204 0,474 2,609
7039650318 13,169 0,373 0,110 0,448 2,676
7039650169 13,183 0,230 0,114 0,975 2,721
7039650025 13,189 0,353 0,185 0,697 2,707
7039650219 13,328 0,357 0,146 0,639 2,706
7039650256 13,504 0,427 0,185 0,284 2,640
7039650209 13,530 0,268 0,124 0,977 2,777
7039650207 13,556 0,393 0,195 0,661 2,708
7039650172 13,590 0,493 0,088 0,470 2,652
7039650014 13,617 0,417 0,094 0,641 2,665
7039650272 13,639 0,776 0,392 0,495 2,621
7039650348 13,632 0,426 0,112 0,304 2,639
7039650224 13,645 0,292 0,119 1,053 2,772
7039650134 13,696 0,392 0,112 0,708 2,714
7039650144 13,718 0,977 0,588 1,004 2,603
7039650060 13,715 0,522 0,182 0,265 2,587
7039650107 13,705 0,174 0,143 0,735 2,712
7039650047 13,741 0,779 0,135 0,241 2,597
7039650139 13,752 0,804 0,347 0,446 2,618
7039650167 13,738 0,213 0,112 1,071 2,783
7039650403 13,759 0,766 0,217 0,246 2,612
7039650365 13,769 0,466 0,047 0,538 2,662
7039650194 13,795 0,310 0,159 0,843 2,732
7039650044 13,848 0,406 0,111 0,684 2,667
7039650072 13,885 0,340 0,163 0,710 2,710
7039650113 13,942 0,477 0,165 0,292 2,657
7039650423 13,940 0,238 0,073 0,942 2,776
7039650359 13,950 0,450 0,080 0,429 2,663
7039650271 13,977 0,762 0,330 0,348 2,622
7039650098 13,982 0,765 0,386 0,217 2,638
7039650385 13,981 0,530 0,055 0,472 2,665
7039650011 13,993 0,485 0,060 0,425 2,644
7039650119 14,061 1,495 0,280 -0,307 2,617
7039650231 14,032 0,551 0,286 0,490 2,607
7039650043 14,080 0,189 0,098 0,952 2,779
7039650229 14,097 0,297 0,047 1,206 2,775
7039650326 14,118 0,562 0,186 0,122 2,601
7039650428 14,150 0,450 0,084 0,304 2,651
7039650082 14,183 0,936 0,407 0,458 2,615
7039650036 14,209 0,810 0,243 0,585 2,611
7039650319 14,228 0,524 0,063 0,348 2,643
7039650160 14,302 1,187 0,409 2,619
7039650294 14,275 0,364 0,248 0,427 2,910
7039650070 14,302 0,511 0,043 0,265 2,625
7039650020 14,343 0,565 0,073 0,184 2,564
7039650122 14,334 2,674
7039650112 14,352 0,494 0,094 0,538 2,702
7039650305 14,351 0,224 0,081 1,075 2,811
7039650349 14,367 0,549 0,126 0,221 2,650
7039650115 14,389 0,451 0,071 0,556 2,647
7039650420 14,409 0,416 0,072 0,409 2,709
7039650052 14,413 0,333 0,075 0,970 2,705
7039650413 14,435 0,583 0,125 0,383 2,650
7039650002 14,449 0,227 0,044 1,028 2,711
7039650181 14,470 0,257 0,247 0,810 2,732
7039650048 14,475 0,202 0,117 0,958 2,772
7039650227 14,487 0,464 0,114 0,382 2,611
7039650254 14,545 0,862 0,448 0,137 2,596
7039650041 14,539 0,466 0,075 0,116 2,611
7039650086 14,581 1,432 0,208 -0,080 2,621
7039650042 14,560 0,839 0,348 -0,365 2,538
7039650409 14,550 0,545 0,079 0,343 2,657
7039650101 14,548 0,218 0,106 0,944 2,751
7039650062 14,594 1,239 0,246 -0,531 2,607
7039650090 14,574 0,441 0,167 0,338 2,634
7039650137 14,579 0,242 0,125 1,144 2,805
7039650293 14,585 0,361 0,082 1,081
7039650416 14,598 0,732 0,299 -0,139 2,618
7039650232 14,619 0,820 0,493 0,860 2,652
7039650129 14,665 1,033 0,320 1,987 2,586
7039650250 14,650 0,554 0,120 0,286 2,673
7039650407 14,650 0,350 -0,064 1,105 2,761
7039650031 14,647 0,238 0,017 1,110 2,763
7039650238 14,672 0,545 0,109 0,492 2,614
7039650298 14,678 0,533 0,202 0,364 2,665
7039650045 14,688 0,565 0,085 0,457 2,668
7039650357 14,699 0,800 0,340 0,874 2,611
7039650358 14,709 0,978 0,265 0,875 2,623
7039650117 14,689 0,283 0,107 1,048 2,744
7039650303 14,752 0,871 0,227 0,302 2,656
7039650161 14,742 0,418 0,137 0,189 2,630
7039650079 14,811 0,948 0,266 0,783 2,695
7039650153 14,803 0,474 0,123 0,280 2,659
336 Ame>xo C
7039650356 14,837 0,891 0,409 0,141 2,652
7039650099 14,837 0,907 0,141 0,526 2,627
7039650106 14,823 0,256 0,107 0,968 2,783
7039650094 14,831 0,426 0,028 0,502 2,672
7039650316 14,882 0,475 0,047 0,596 2,649
7039650177 14,885 0,252 0,190 0,723 2,729
7039650351 14,935 1,596 0,835 2,648
7039650408 14,928 0,940 0,571 -0,109 2,649
7039650178 14,930 0,380 0,089 0,802 2,713
7039650430 14,954 0,976 0,066 -0,874 2,532
7039650287 14,940 0,537 0,104 0,520 2,625
7039650183 14,980 0,516 0,048 0,596 2,701
7039650315 14,982 0,502 0,156 0,180 2,704
7039650289 14,985 0,413 0,109 0,596 2,677
7039650304 14,995 0,550 0,111 0,384 2,671
7039650419 15,011 0,419 0,109 0,507 2,662
7039650390 15,015 0,519 -0,076 0,791 2,737
7039650360 15,018 0,513 0,229 -0,022 2,615
7039650223 15,023 0,406 0,003 1,056 2,720
7039650368 15,076 0,718 0,155 0,285 2,586
7039650018 15,088 0,956 0,012 0,276 2,636
7039650374 15,082 0,598 0,068 0,238 2,576
7039650126 15,105 1,132 0,262 0,605 2,686
7039650147 15,092 0,475 0,130 0,729 2,798
7039650026 15,104 0,793 0,011 0,396 2,636
7039650222 15,108 0,451 0,183 0,236 2,681
7039650302 15,138 0,681 0,062 0,091 2,547
7039650393 15,139 0,540 0,110 -0,083 2,614
7039650046 15,147 0,521 0,078 0,217 2,664
7039650012 15,165 0,941 -0,032 0,277 2,557
7039650427 15,167 0,422 0,043 -0,030 2,743
7039650206 15,178 0,668 -0,052 1,115 2,634
7039650185 15,169 0,321 0,195 0,531 2,755
7039650421 15,177 0,466 -0,007 0,358 2,633
7039650422 15,203 1,089 0,352 2,576
7039650371 15,183 0,518 0,208 0,133 2,627
7039650285 15,206 1,034 0,466 -0,309 2,549
7039650397 15,193 0,484 0,030 0,495 2,711
7039650111 15,215 0,478 0,089 0,654 2,715
7039650433 15,247 0,306 0,067 0,136 2,857
7039650211 15,262 0,558 0,107 0,083 2,666
7039650310 15,261 0,473 -0,014 1,596 2,809
7039650146 15,262 0,476 0,114 0,882 2,728
7039650410 15,311 1,034 0,047 -0,564 2,623
7039650239 15,319 1,168 0,661 -1,624 2,608
7039650240 15,295 0,457 0,003 0,791 2,666
7039650038 15,326 1,287 0,171 -0,970 2,665
7039650029 15,298 0,473 0,010 0,554 2,643
7039650128 15,315 0,497 0,028 0,579 2,642
7039650332 15,320 0,424 0,180 0,399 2,679
7039650344 15,324 0,549 0,064 0,204 2,689
7039650280 15,320 0,307 0,130 0,791 2,680
7039650296 15,343 0,927 0,409 -0,050 2,641
7039650247 15,342 0,490 0,115 0,743 2,727
7039650279 15,348 0,493 0,144 0,033 2,597
7039650225 15,353 0,490 0,081 0,682 2,672
7039650085 15,358 0,565 0,154 0,512 2,650
7039650033 15,353 0,440 0,178 0,298 2,631
7039650270 15,364 0,519 -0,082 0,823 2,683
7039650244 15,399 0,550 0,179 0,484 2,691
7039650394 15,446 1,026 0,190 0,300 2,605
7039650004 15,437 0,561 -0,055 0,541 2,584
7039650001 15,438 0,471 0,091 0,157 2,566
7039650069 15,445 0,557 0,274 0,330 2,662
7039650245 15,459 0,935 0,238 -0,208 2,606
7039650191 15,445 0,431 0,105 0,581 2,617
7039650242 15,463 0,400 0,153 0,720 2,683
7039650246 15,492 0,721 0,181 0,071 2,595
7039650189 15,511 0,762 0,427 1,858 2,718
7039650009 15,506 0,274 0,033 0,762 2,667
7039650116 15,533 0,526 0,162 0,219 2,567
7039650274 15,545 0,489 0,206 0,442 2,710
7039650053 15,557 0,426 0,069 0,296 2,630
7039650067 15,590 1,217 0,202 0,724 2,598
7039650221 15,570 0,427 0,155 0,410 2,761
7039650095 15,576 0,560 0,023 0,381 2,694
7039650376 15,574 0,474 0,172 0,192 2,714
7039650233 15,582 0,682 0,061 0,712 2,646
7039650132 15,619 0,952 -0,067 1,492 2,660
7039650158 15,609 0,583 0,182 0,168 2,644
7039650283 15,646 1,627 -0,087 0,578 2,521
7039650379 15,615 0,608 0,245 0,518 2,597
7039650030 15,625 0,635 -0,081 0,677 2,683
7039650215 15,621 0,469 0,183 0,212 2,623
7039650156 15,617 0,335 0,299 0,706 2,702
7039650197 15,650 1,177 0,329 -0,029’ 2,686
703965*0212 15,624 0,328 0,269 0,388 2,692
7039650091 15,632 0,288 0,221 0,773 2,763
703965(0124 15,646 0,513 0,143 0,232 2,721
703965(0133 15,665 0,824 0,318 1,697 2,597
703965.0187 15,684 1,196 0,151 0,614 2,588
703965.0335 15,702 1,152 0,499 2,545
703965.0328 15,690 0,618 -0,093 0,671 2,687
703965.0056 15,709 1,098 0,042 0,455 2,594
7039650258 15,689 0,344 0,198 0,851 2,732
703965.0235 15,720 1,127 0,467 2,578
7039650157 15,703 0,349 0,292 0,552 2,697
7039650387 15,711 0,432 0,120 -0,629 2,777
7039650405 15,719 0,598 0,126 -0,131 2,584
7039650123 15,726 0,600 0,169 -0,004 2,739
7039650411 15,738 0,620 0,123 0,367 2,636
7039650097 15,747 0,734 0,177 0,755 2,689
7039650021 15,780 0,481 -0,076 0,375 2,644
7039650286 15,795 0,737 0,423 2,609
7039650155 15,818 1,118 0,178 2,681
7039650342 15,802 0,550 0,107 0,482 2,574
7039650149 15,829 1,259 0,274 2,704
7039650173 15,810 0,422 0,201 0,165 2,652
7039650010 15,818 0,355 0,069 0,653 2,712
7039650226 15,825 0,493 -0,072 0,788 2,768
7039650093 15,834 0,670 0,072 -0,461 2,687
7039650417 15,831 0,599 -0,181 0,617 2,690
7039650035 15,848 0,453 0,043 0,350 2,574
7039650338 15,857 0,572 0,117 -0,231 2,671
7039650108 15,865 0,731 0,114 -0,224 2,522
70396:50237 15,861 0,361 0,218 0,409 2,707
70396:50078 15,867 0,523 0,628 -0,716 2,683
7039650176 15,871 0,532 -0,025 0,694 2,710
70396:50208 15,895 1,130 0,135 -0,560 2,757
70396¡50016 15,883 0,444 0,052 0,563 2,546
70396,50083 15,882 0,388 0,059 0,870 2,765
70396,50039 15,911 1,167 -0,336 -0,642 2,815
70396,50314 15,910 1,090 0,512 -1,031 2,663
70396,50204 15,895 0,596 0,146 0,240 2,644
70396,50179 15,907 0,684 0,232 -0,473 2,731
7039650065 15,932 0,910 0,017 0,720 2,695
70396,50260 15,932 0,800 0,350 -0,509 2,615
70396,50406 15,937 0,884 -0,299 -0,546 2,653
70396S50034 15,922 0,409 -0,034 0,214 2,679
70396S50262 15,938 0,721 0,148 0,310 2,637
7039(650063 15,935 0,629 0,247 0,299 2,613
7039(650008 15,932 0,423 0,182 -0,246 2,640
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703965(01210 15,939 0,437 0,145 0,780 2,586
703965(02917 15,956 0,527 0,555 -0,053 2,560
703965(005(9 15,969 0,911 0,136 0,480 2,682
703965(00222 15,976 0,991 -0,160 0,547 2,600
703965(033:3 15,971 0,596 0,025 0,240 2,615
703965(02932 15,970 0,575 -0,042 1,110 2,728
703965(02025 15,977 0,538 0,081 0,535 2,546
703965(00218 15,980 0,583 -0,295 0,393 2,572
703965(039*9 16,025 1,177 0,108 -1,135 2,606
703965(033(0 16,002 0,512 0,229 -0,063 2,708
703965(04112 16,011 0,594 -0,071 -0,063 2,611
703965(029*9 16,013 0,612 0,045 0,767 2,653
703965038*4 16,013 0,573 -0,134 0,857 2,790
70396501612 16,021 0,536 0,254 0,823 2,578
7039650005 16,020 0,489 -0,125 0,317 2,626
70396504011 16,041 1,013 0,391 -1,309 2,463
703965034(0 16,051 0,565 0,085 0,446 2,622
703965032*9 16,054 0,478 -0,077 0,631 2,658
703965038*9 16,062 0,611 -0,118 0,274 2,759
703965030» 16,062 0,466 0,093 0,575 2,835
7039650418 16,074 0,706 0,136 -0,652 2,491
703965015*9 16,099 1,018 0,121 -0,269 2,693
7039650175 16,084 0,462 0,151 0,577 2,627
7039650198 16,113 1,018 0,377 2,823
70396500741 16,096 0,447 -0,055 0,107 2,607
70396503111 16,098 0,494 -0,036 0,025 2,538
703965033(6 16,124 1,158 -0,167 -0,060 2,483
7039650)0877 16,106 0,617 -0,083 0,787 2,646
7039650)2411 16,109 0,629 0,030 0,769 2,669
7039650255 16,118 0,497 0,196 0,255 2,642
7039650)1277 16,150 1,359 0,615 2,722
7039650)2677 16,140 0,709 0,089 -0,047 2,479
7039650)266) 16,144 0,818 -0,043 1,482 2,720
7039650)361 16,146 0,664 0,273 -0,499 2,625
7039650)395 16,155 0,868 -0,322 0,309 2,616
7039650)150) 16,143 0,505 -0,155 0,998 2,833
7039650081 16,154 0,645 -0,137 0,423 2,733
7039650)188) 16,146 0,329 0,149 0,823 2,739
7039650)323) 16,162 0,680 0,045 0,089 2,547
7039650*131 16,171 0,602 -0,163 0,451 2,695
7039650071 16,189 0,521 0,121 0,566 2,759
7039650)321 16,198 0,664 -0,006 0,442 2,576
7039650425 16,240 1,481 -0,369 -1,155 2,483
7039650251 16,213 0,605 0,114 -0,461 2,555
7039650431 16,224 0,799 -0,339 0,168 2,874
7039650324 16,227 0,839 0,094 -0,898 2,654
7039650346 16,252 1,111 0,209 -0,302 2,623
7039650353 16,235 0,533 -0,026 0,152 2,680
7039650259 16,248 0,748 0,584 -1,578 2,858
7039650125 16,249 0,421 0,309 0,205 2,652
7039650168 16,254 0,561 0,046 0,386 2,572
7039650121 16,256 0,601 -0,313 0,613 2,730
7039650341 16,261 0,553 0,118 0,796 2,773
7039650006 16,272 0,637 -0,115 0,647 2,533
7039650096 16,280 0,503 0,304 0,360 2,671
7039650110 16,283 0,488 2,602
7039650054 16,280 0,349 0,249 0,347 2,665
7039650391 16,296 0,584 -0,037 -0,163 2,662
7039650398 16,315 0,732 -0,114 -0,190 2,712
7039650276 16,314 0,623 0,203 0,481 2,852
7039650377 16,314 0,627 0,001 -0,023 2,562
7039650171 16,326 0,676 0,239 1,953 2,807
7039650261 16,323 0,508 0,295 -0,005 2,556
7039650027 16,346 0,892 2,616
7039650182 16,347 0,847 -0,077 2,577
7039650415 16,373 0,983 0,084 -0,923 2,585
7039650388 16,362 0,480 -0,083 -0,255 2,749
7039650373 16,395 1,276 0,281 2,714
7039650369 16,380 0,780 0,371 2,790
7039650363 16,380 0,624 0,018 0,696 2,545
7039650364 16,377 0,491 0,146 -0,535 2,789
7039650080 16,383 0,498 0,185 0,098 2,532
7039650154 16,391 0,709 0,288 -0,334 2,483
7039650347 16,393 0,661 0,343 1,727 2,601
7039650064 16,403 0,615 0,019 0,884 2,661
7039650301 16,412 0,629 0,156 -0,115 2,587
7039650355 16,432 1,151 -0,258 2,531
7039650136 16,428 0,824 0,506 1,364 2,458
7039650322 16,421 0,520 0,007 0,529 2,737
7039650007 16,428 0,513 -0,276 0,538 2,839
7039650273 16,425 0,405 0,133 0,421 2,647
7039650290 16,442 0,721 0,002 0,588 2,764
7039650366 16,449 0,794 -0,269 1,062 2,615
7039650263 16,445 0,532 -0,088 0,827 2,601
7039650075 16,449 0,441 0,131 0,118 2,599
7039650429 16,465 0,779 -0,010 -1,002 2,531
7039650252 16,448 2,796
7039650334 16,476 0,497 0,223 -0,310 2,494
7039650248 16,485 0,754 0,299 1,890 2,498
7039650268 16,478 0,552 0,330 0,944 2,751
7039650284 16,506 0,611 0,004 0,321 2,675
7039650275 16,511 0,734 -0,235 -0,270 2,731
7039650192 16,539 1,314 0,064 2,807
7039650386 16,524 0,562 -0,076 0,471 2,647
7039650257 16,526 0,581 0,807
7039650024 16,527 0,590 -0,348 1,050 2,578
7039650193 16,529 0,477 0,189 0,000 2,629
7039650339 16,536 0,681 -0,064 0,577 2,595
7039650392 16,533 0,532 -0,200 -0,497 2,964
7039650138 16,538 0,628 0,169 -0,059 2,471
7039650145 16,544 0,383 0,103 0,531 2,823
7039650068 16,565 0,886 -0,076 0,451 2,585
7039650234 16,554 0,596 0,116 0,069 2,659
7039650325 16,581 1,330 -0,358 2,689
7039650174 16,565 0,508 0,160 0,241 2,488
7039650278 16,568 0,453 2,556
7039650201 16,581 0,769 0,394 -1,665 2,673
7039650148 16,587 0,536 -0,200 1,896 2,774
7039650143 16,596 0,678 0,408 0,458 2,607
7039650307 16,635 1,169 0,178 2,564
7039650114 16,633 0,958 -0,286 0,221 2,490
7039650216 16,610 2,540
7039650277 16,633 0,657 -0,115 4,395 2,603
7039650337 16,641 0,557 -0,037 -0,685 2,522
7039650073 16,648 0,457 -0,112 -0,111 2,701
7039650040 16,660 0,563 0,063 -0,401 2,408
7039650180 16,657 0,457 0,204 0,076 2,500
7039650195 16,666 0,646 0,064 1,051 2,604
7039650383 16,667 0,672 -0,152 0,145 2,643
7039650424 16,675 0,669 0,545 -1,393 2,425
7039650253 16,666 0,279 0,338 -0,340 2,997
7039650200 16,683 0,472 0,219 -0,996 2,741
7039650088 16,704 0,567 0,035 -0,281 2,874
7039650396 16,710 0,685 2,464
7039650269 16,710 0,432 0,223 0,491 2,366
7039650186 16,733 1,035 2,553 -7,933 2,927
7039650055 16,711 0,366 0,314 0,439 2,534
7039650327 16,726 0,690 0,182 -1,016 2,139
7039650141 16,730 0,564 -0,175 0,412 2,645
7039650118 16,728 0,463 -0,140 0,597 2,564
7039650105 16,728 0,361 0,062 0,250 2,809
7039650306 16,741 0,463 0,425 0,270 2,680
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7039650140 16,744 0,497 0,053 0,455 2,518
7039650084 16,758 0,773 -0,197 -0,020 2,598
7039650288 16,755 0,679 -0,087 0,941 2,568
7039650196 16,775 1,006 -0,155 -1,056 2,870
7039650217 16,762 0,656 0,329 0,515 2,603
7039650354 16,761 0,596 0,230 0,520 2,404
7039650220 16,775 0,962 -0,392 0,829 2,525
7039650228 16,758 0,431 0,122 0,045 2,671
7039650163 16,770 0,409 0,321 0,261 2,846
7039650331 16,796 0,749 -0,059 2,545 2,502
7039650291 16,787 0,458 0,173 0,388 2,605
7039650152 16,797 0,678 0,107 0,068 2,533
7039650210 16,831 1,256 0,204 2,595
7039650320 16,822 0,712 0,164 0,280 2,483
7039650013 16,818 0,467 -0,092 0,854 2,545
7039650350 16,831 0,557 0,155 0,107 2,652
7039650381 16,873 1,235 -0,603 0,740 2,455
7039650190 16,868 0,982 0,285 2,826
7039650089 16,854 0,505 0,136 2,506
7039650282 16,856 0,557 0,218 1,926 2,706
7039650151 16,859 0,621 -0,024 -0,151 2,813
7039650375 16,862 0,553 -0,267 0,627 2,784
7039650249 16,850 -0,005 0,833 0,450
7039650199 16,883 0,579 0,253 -0,621 2,574
7039650023 16,885 0,463 -0,166 0,321 2,473
7039650164 16,886 0,468 0,519 0,309 2,468
7039650130 16,899 0,802 -0,388 2,838
7039650264 16,887 0,464 0,694 0,397 2,541
7039650077 16,900 0,501 0,436 0,570 2,519
7039650104 16,911 0,618 -0,517 0,887 2,595
7039650404 16,914 0,652 -0,162 -0,253 2,592
7039650382 16,940 1,265 -1,226 1,125 2,479
7039650426 16,921 0,700 -0,131 -0,527 2,115
7039650367 16,914 0,426 0,567 -0,696 2,697
7039650265 16,922 0,611 0,035 2,693
7039650317 16,935 0,907 0,584 0,265 2,525
7039650102 16,956 0,700 -0,244 2,572
7039650184 16,968 1,019 -0,123 4,702 2,557
7039650051 17,013 1,628 -1,288 0,808
7039650092 16,994 0,838 0,199 2,599
7039650370 16,986 0,582 -0,076 1,151 2,492
7039650214 17,010 1,045 -0,373 2,872
7039650313 17,017 0,397 0,407 -0,815 2,571
7039650309 17,033 0,746 0,014 1,611 2,644
7039650017 17,027 0,507 0,464 -1,084 2,584
7039650345 17,042 0,576 0,082 0,046 2,592
7039650142 17,078 0,972 0,411 0,001 2,526
7039650295 17,063 0,491 0,458 -0,320 2,665
7039650213 17,088 0,795 -0,340 2,669
7039650243 17,089 0,667 0,315 0,698 2,724
7039650281 17,106 0,529 0,035 1,238 2,428
7039650218 17,128 0,846 -0,202 1,187 2,603
7039650312 17,158 0,785 -0,076 2,586
7039650432 17,193 0,666 0,511 2,615
7039650057 17,335 1,009 -0,016 -0,500 2,635
7039650170 17,531 0,895 -0,407 -0,286 2,841
7039650380 17,740 1,251 1,337 2,053
7039650300 17,868 0,434 0,140 1,433 2,943
7039650236 19,124 0,053 2,258
70391250254 10,959 0,191 -0,016 0,827 2,682
70391250103 11,235 0,061 0,139 1,068 2,774
70391250078 11,153 0,315 0,159 0,336 2,643
70391250010 11,486 0,338 -0,095 0,290 2,580
70391250075 11,519 0,361 0,172 0,388 2,644
70391250176 11,928 0,347 0,126 0,311 2,632
70391250159 12,068 0,368 0,112 0,385 2,634
70391250034 11,619 0,958 0,562 0,359 2,596
70391250071 12,382 0,248 0,129 0,973 2,722
70391250226 12,505 0,173 0,029 0,869 2,686
70391250073 12,278 0,410 0,199 0,272 2,620
70391250123 12,571 0,193 0,088 1,018 2,710
70391250211 12,333 0,453 0,083 0,568 2,672
70391250011 12,349 0,448 0,131 0,429 2,587
70391250194 12,447 0,364 0,070 0,486 2,639
70391250039 12,304 0,580 0,322 0,361 2,593
70391250108 12,481 0,656 0,362 0,465 2,597
70391250196 12,872 0,454 0,145 0,364 2,599
70391250181 13,276 0,125 0,119 0,852 2,736
70391250099 13,224 0,341 0,141 0,836 2,724
70391250175 13,330 0,290 0,175 0,839 2,761
70391250210 13,233 0,390 0,074 0,336 2,642
70391250068 13,400 0,241 0,109 1,045 2,716
70391250087 12,712 0,979 0,556 0,291 2,597
70391250233 13,437 0,454 0,124 0,357 2,598
70391250157 13,435 0,506 0,069 0,486 2,638
70391250094 13,562 0,439 0,077 0,572 2,636
70391250152 13,642 0,414 0,078 0,400 2,651
70391250072 12,767 1,384 0,599 0,472 2,586
70391250213 13,750 0,396 0,083 0,662 2,716
70391250244 13,663 0,525 0,260 0,226 2,586
70391250248 13,884 0,328 0,066 0,878 2,728
70391250026 14,000 0,214 0,087 1,081 2,708
70391250239 13,593 0,631 0,288 0,423 2,591
70391250105 13,782 0,444 0,117 0,473 2,641
70391250005 13,414 0,863 0,290 0,415 2,576
70391250188 13,686 0,655 0,126 0,413 2,591
70391250241 13,846 0,547 -0,017 0,420 2,617
70391250204 14,029 0,365 0,042 0,890 2,703
70391250126 13,972 0,437 0,075 0,420 2,638
70391250234 13,942 0,477 0,004 0,466 2,633
70391250224 13,879 0,583 0,028 0,425 2,617
70391250134 13,892 0,585 0,127 0,304 2,639
70391250002 13,975 0,511 0,044 0,519 2,633
70391250212 14,068 0,435 0,019 0,553 2,689
70391250012 13,800 0,728 0,262 0,537 2,570
70391250028 14,149 0,409 0,159 0,276 2,660
70391250129 14,223 0,403 0,160 0,391 2,661
70391250165 14,115 0,566 0,062 0,484 2,643
70391250242 13,925 0,803 0,229 0,228 2,606
70391250138 14,299 0,424 0,131 0,380 2,655
70391250113 14,306 0,439 0,160 0,219 2,623
70391250058 14,354 0,404 0,111 0,437 2,653
70391250124 14,320 0,562 0,151 0,427 2,634
70391250023 14,477 0,421 -0,004 0,841 2,648
70391250177 14,530 0,377 0,085 0,700 2,712
70391250102 14,765 0,190 0,089 1,020 2,765
70391250192 14,467 0,511 0,013 0,551 2,644
70391250036 14,551 0,449 0,132 0,236 2,660
70391250018 14,448 0,572 0,123 0,279 2,590
70391250155 14,578 0,460 0,074 0,430 2,658
70391250015 14,581 0,467 0,192 0,321 2,607
70391250206 14,714 0,377 0,113 0,686 2,724
70391250163 14,654 0,448 0,083 0,523 2,704
70391250137 14,726 0,392 0,074 0,722 2,695
70391250240 14,274 0,864 0,305 0,366 2,617
70391250249 14,676 0,456 -0,054 0,918 2,682
70391250057 14,824 0,326 0,114 0,770 2,635
70391250136 14,757 0,416 0,080 0,537 2,633
70391250253 14,276 0,960 0,284 0,919 2,550
70391250114 14,814 0,418 0,071 0,511 2,635
70391250021 14,622 0,652 0,307 0,243 2,543
70391250092 14,473 0,836 0,184 0,530 2,587
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70391250167 14,429 0,936 0,318 0,415 2,650
70391250117 14,713 0,691 0,434 0,161 2,624
70391250082 14,919 0,485 0,209 0,370 2,613
70391250022 15,036 0,369 0,139 0,559 2,636
70391250119 14,555 0,865 0,426 0,476 2,570
70391250006 15,004 0,432 0,032 1,071 2,682
70391250085 15,036 0,459 0,157 0,242 2,669
70391250142 15,006 0,506 0,124 0,139 2,648
70391250219 14,831 0,693 0,095 0,379 2,545
70391250106 14,741 0,804 0,435 0,095 2,562
70391250198 14,637 0,916 0,265 0,465 2,538
70391250174 15,100 0,454 0,120 0,442 2,681
70391250031 15,315 0,236 0,092 1,087 2,687
70391250170 15,013 0,545 -0,029 0,602 2,696
70391250197 15,056 0,505 0,065 0,411 2,638
70391250145 14,687 0,883 0,233 0,324 2,640
70391250035 15,195 0,383 0,152 0,488 2,602
70391250045 15,210 0,384 -0,022 1,163 2,650
70391250024 15,225 0,390
70391250040 14,889 0,742 0,161 0,387 2,605
70391250187 15,251 0,373 0,056 0,755 2,640
70391250237 15,174 0,459 -0,022 0,928 2,692
70391250009 15,227 0,414 0,163 0,278 2,677
70391250052 15,103 0,559 0,047 0,313 2,554
70391250093 15,169 0,492 0,166 0,122 2,601
70391250032 14,992 0,678 0,504 0,181 2,586
70391250183 15,012 0,678 0,330 0,454 2,565
70391250203 15,005 0,686 0,509 0,139 2,658
70391250120 15,219 0,470 0,076 0,721 2,669
70391250217 15,141 0,566 -0,137 0,839 2,667
70391250199 15,109 0,602 0,059 0,391 2,617
70391250027 15,289 0,435 -0,015 0,645 2,651
70391250250 15,023 0,721 -0,044 0,195 2,601
70391250218 15,194 0,554 -0,004 0,716 2,796
70391250054 15,171 0,577 0,327 0,433 2,605
70391250251 15,275 0,477 0,078 0,490 2,746
70391250235 15,168 0,595 -0,002 0,173 2,645
70391250238 15,212 0,564 0,009 0,598 2,584
70391250216 15,128 0,650 -0,102 0,254 2,621
70391250227 14,614 1,176 0,380 0,058 2,651
70391250062 15,236 0,545 0,085 0,230 2,537
70391250007 15,219 0,577 0,003 0,505 2,605
70391250079 15,338 0,467 0,098 0,338 2,590
70391250014 14,910 0,907 0,464 0,501 2,638
70391250033 15,414 0,394 0,084 0,735 2,598
70391250055 15,260 0,554 0,058 0,263 2,622
70391250080 15,453 0,365 -0,054 1,067 2,697
70391250214 14,956 0,880 0,176 0,364 2,567
70391250127 15,405 0,431 0,116 0,381 2,703
70391250247 15,376 0,476 0,117 0,175 2,681
70391250076 15,323 0,577 0,066 0,355 2,621
70391250133 15,253 0,655 0,164 0,186 2,611
70391250095 15,528 0,396 0,204 0,186 2,694
70391250067 15,386 0,558 0,270 0,367 2,654
70391250110 15,453 0,505 2,587
70391250074 15,417 0,542 0,166 0,067 2,549
70391250225 15,523 0,449 -0,035 0,551 2,716
70391250070 15,593 0,380 0,224 0,204 2,557
70391250097 15,463 0,523 0,128 0,476 2,643
70391250088 15,369 0,619 0,203 0,229 2,634
70391250172 15,631 0,359 0,119 0,821 2,606
70391250029 15,063 0,941 0,197 1,269 2,648
70391250209 15,386 0,618 0,072 0,391 2,607
70391250065 15,544 0,465 0,134 0,646 2,665
70391250121 15,431 0,596 0,137 0,025 2,638
70391250222 14,726 1,325 0,359 -1,512 2,584
70391250096 15,705 0,345 0,042 1,140 2,772
70391250104 15,601 0,490 0,087 0,266 2,725
70391250162 15,531 0,584 0,156 0,373 2,618
70391250186 15,607 0,515 0,114 0,028 2,650
70391250109 14,729 1,413 0,621 0,784 2,614
70391250149 15,708 0,416 0,028 0,928 2,796
70391250144 15,615 0,555 -0,042 0,816 2,636
70391250252 14,967 1,220 0,394 0,882 2,638
70391250168 15,421 0,763 -0,039 0,542 2,612
70391250180 15,736 0,442 0,019 0,610 2,716
70391250086 15,526 0,659 0,280 -0,034 2,656
70391250215 15,659 0,534 0,052 0,088 2,685
70391250164 15,718 0,476 0,069 0,463 2,667
70391250193 15,569 0,642 0,135 0,465 2,769
70391250101 15,732 0,482 0,120 0,395 2,641
70391250207 15,806 0,411 0,067 0,656 2,623
70391250205 15,613 0,628 0,201 0,237 2,668
70391250030 15,927 0,313 0,067 0,874 2,744
70391250044 15,759 0,487 -0,017 0,838 2,681
70391250232 15,636 0,618 0,054 0,250 2,636
70391250025 15,255 1,020 -1,237 5,597 2,269
70391250154 15,763 0,504 0,158 0,047 2,598
70391250153 14,757 1,539 0,723 -1,481 2,677
70391250200 15,269 1,033 0,234 -0,048 2,623
70391250063 15,654 0,641 0,025 0,219 2,683
70391250190 15,765 0,531 -0,033 0,532 2,768
70391250151 15,747 0,554 0,078 0,424 2,687
70391250202 15,761 0,542 0,042 0,426 2,689
70391250091 15,760 0,545 0,238 -0,055 2,643
70391250066 15,844 0,470 0,148 0,248 2,640
70391250053 15,838 0,486 0,061 0,528 2,594
70391250132 15,778 0,547 0,020 0,549 2,589
70391250089 15,809 0,522 0,102 0,362 2,634
70391250017 15,754 0,584 0,061 0,893 2,529
70391250100 15,819 0,527 0,061 0,256 2,687
70391250016 15,367 0,994 0,000 0,933 2,528
70391250228 15,898 0,454 -0,009 0,692 2,686
70391250160 15,851 0,504 0,038 0,525 2,676
70391250191 15,811 0,547 0,013 0,541 2,665
70391250020 15,870 0,501 0,048 0,659 2,681
70391250236 15,895 0,485 0,080 0,336 2,673
70391250115 15,965 0,415 0,083 0,655 2,718
70391250013 15,789 0,595 0,158 0,103 2,490
70391250116 15,877 0,516 0,028 0,722 2,636
70391250118 15,859 0,541 0,410 -0,071 2,637
70391250061 15,973 0,444 0,046 0,480 2,665
70391250184 15,720 0,713 0,144 0,286 2,586
70391250135 15,594 0,850 0,188 0,243 2,573
70391250051 15,969 0,471 0,041 0,506 2,644
70391250048 15,684 0,764 0,293 0,040 2,597
70391250182 15,833 0,620 -0,092 1,236 2,839
70391250046 15,754 0,702 0,500 -0,150 2,600
70391250083 15,675 0,792 -0,075 0,093 2,716
70391250220 15,922 0,540 -0,101 0,852 2,546
70391250008 15,494 0,984 0,085 1,020 2,564
70391250208 15,884 0,590 0,115 0,163 2,655
70391250231 15,883 0,595 0,159 0,029 2,677
70391250156 15,881 0,610 -0,069 0,728 2,597
70391250150 15,883 0,615 0,131 0,123 2,739
70391250179 15,736 0,800 0,440 1,988 2,570
70391250148 15,935 0,597 -0,069 0,482 2,565
70391250195 16,054 0,477 0,009 0,814 2,689
70391250064 15,313 1,238 0,332 0,414 2,580
70391250042 16,054 0,493 0,138 0,379 2,717
70391250166 15,959 0,601 0,149 0,679 2,548
70391250189 15,520 1,050 0,097 0,423 2,625
340 Anexo C
70391250122 15,984 0,577 0,200 0,234 2,677
70391250084 15,983 0,589 0,331 -0,219 2,687
70391250038 15,942 0,636 0,105 0,794 2,656
70391250049 15,601 0,987 0,138 1,408 2,630
70391250047 16,135 0,444 0,028 1,282 2,675
70391250098 16,065 0,521 0,027 0,778 2,757
70391250050 16,027 0,573 0,009 0,203 2,626
70391250185 15,771 0,850 0,526 -0,439 2,518
70391250130 16,247 0,371 0,088 0,974 2,765
70391250004 16,114 0,507 0,128 0,956 2,788
70391250001 16,051 0,572 -0,015 0,245 2,509
70391250243 16,064 0,573 -0,070 0,722 2,675
70391250158 16,092 0,548 0,022 0,331 2,562
70391250111 16,142 0,510 0,133 0,535 2,746
70391250128 15,929 0,728 0,115 1,903 2,782
70391250178 15,289 1,382 0,139 1,552 2,570
70391250221 16,104 0,561 0,025 0,522 2,835
70391250112 15,902 0,768 0,256 -0,007 2,611
70391250125 16,309 0,355 0,240 0,338 2,583
70391250169 16,160 0,518 -0,049 0,402 2,782
70391250173 16,112 0,583 0,004 0,562 2,652
70391250245 16,161 0,535 0,042 0,283 2,589
70391250201 16,271 0,436 -0,098 1,379 2,790
70391250229 16,152 0,562 0,111 0,220 2,650
70391250131 16,282 0,451 0,103 0,573 2,671
70391250041 16,272 0,461 0,177 0,445 2,553
70391250230 16,153 0,593 -0,033 0,422 2,623
70391250019 16,139 0,608 0,249 0,260 2,524
70391250141 16,050 0,704 0,294 -0,032 2,708
70391250037 15,748 1,016 0,067 1,368 2,516
70391250060 15,887 0,895 0,274 0,767 2,616
70391250223 16,196 0,586 0,013 0,407 2,674
70391250077 16,354 0,425 0,147 0,766 2,798
70391250171 16,302 0,514 0,179 0,547 2,598
70391250081 16,387 0,442 0,335 0,661 2,613
70391250090 16,235 0,614 -0,155 1,262 2,612
70391250043 16,392 0,518 -0,044 0,570 2,540
70391250069 16,561 0,354 0,447 0,280 2,473
70391250161 16,147 0,848 -0,267 1,557 2,510
70391250146 16,211 0,800 0,998 -0,937 2,528
70391250003 16,647 0,446 0,145 0,191 2,531
70391250056 20,277 -0,377 0,214 1,838 2,302
70391250107 19,383 1,318 -1,897 3,298 2,686
70391640009 8,813 -0,002 0,073 0,436 2,639
70391640188 10,065 0,049 0,061 0,612 2,706
70391640138 11,780 0,208 0,078 0,985 2,751
70391640072 11,930 0,411 0,104 0,428 2,618
70391640062 12,547 0,181 0,091 0,904 2,753
70391640187 12,661 0,190 0,091 1,110 2,791
70391640043 12,731 0,189 0,060 1,020 2,702
70391640251 12,982 0,655 0,132 0,357 2,614
70391640103 13,045 0,252 0,155 1,059 2,779
70391640084 13,207 0,412 0,186 0,299 2,660
70391640099 13,233 0,377 0,127 0,646 2,698
70391640030 13,247 0,209 0,117 1,071 2,762
70391640041 13,270 0,462 0,161 0,283 2,635
70391640164 13,316 0,335 0,140 0,859 2,784
70391640212 13,425 1,476 -0,316 1,143 2,688
70391640150 13,403 0,488 0,055 0,598 2,656
70391640208 13,450 0,532 0,057 0,640 2,702
70391640189 13,445 0,315 0,085 1,067 2,767
70391640174 13,458 0,404 0,079 0,891 2,721
70391640071 13,507 0,846 0,366 0,441 2,599
70391640137 13,493 0,239 0,114 1,106 2,776
70391640231 13,502 0,507 0,097 0,439 2,649
70391640239 13,591 0,456 0,061 0,816 2,693
70391640159 13,647 0,429 0,117 0,545 2,700
70391640029 13,657 0,221 0,040 1,092 2,704
70391640114 13,712 0,271 0,008 0,741 2,730
70391640258 13,739 0,648 0,128 0,555 2,605
70391640245 13,802 0,853 0,245 0,595 2,640
70391640002 13,847 0,362 0,093 0,839 2,654
70391640248 13,874 0,906 0,294 0,379 2,656
70391640190 13,899 0,936 0,291 0,363 2,636
70391640048 13,911 0,446 0,068 0,740 2,660
70391640101 13,920 0,566 0,073 0,309 2,631
70391640215 13,933 0,495 0,007 1,012 2,729
70391640171 13,964 0,386 0,098 0,726 2,712
70391640229 14,024 0,734 -0,072 0,592 2,637
70391640160 14,034 0,839 0,331 0,705 2,632
70391640089 14,120 1,472 0,536 -1,018 2,630
70391640145 14,154 1,034 0,518 0,615 2,601
70391640217 14,183 0,996 0,251 0,685 2,560
70391640201 14,169 0,398 0,110 0,713 2,695
70391640176 14,180 0,550 0,142 0,301 2,652
70391640167 14,192 0,401 -0,050 0,301 2,658
70391640203 14,230 0,501 0,124 0,410 2,673
70391640026 14,245 0,531 0,191 0,607 2,532
70391640045 14,278 0,554 0,147 0,374 2,589
70391640233 14,281 0,435 0,023 0,799 2,679
70391640204 14,295 0,459 0,117 0,467 2,651
70391640104 14,322 0,598 0,093 0,436 2,617
70391640264 14,400 0,566 0,113 0,291 2,633
70391640218 14,421 0,502 0,082 0,425 2,663
70391640042 14,440 0,537 0,037 0,766 2,626
70391640141 14,490 0,410 -0,047 0,857 2,706
70391640006 14,495 0,516 0,033 0,537 2,528
70391640216 14,487 0,247 0,077 1,024 2,784
70391640240 14,592 0,716 0,019 0,568 2,611
70391640156 14,606 0,395 0,051 0,832 2,695
70391640126 14,660 0,930 0,503 0,771 2,597
70391640152 14,646 0,335 0,058 0,764 2,757
70391640001 14,697 0,675 0,162 0,587 2,418
70391640266 14,728 0,848 0,370 -0,825 2,642
70391640044 14,741 0,277 0,134 0,991 2,769
70391640074 14,757 0,585 0,128 0,482 2,686
70391640225 14,786 0,986 0,119 0,571 2,584
70391640257 14,791 0,759 -0,063 0,406 2,655
70391640222 14,785 0,421 0,103 0,753 2,755
70391640017 14,810 0,616 0,179 0,464 2,609
70391640205 14,855 0,988 0,054 1,800 2,578
70391640227 14,878 1,555 0,630 2,585
70391640202 14,839 0,336 0,180 0,653 2,714
70391640131 14,875 1,093 0,186 0,525 2,599
70391640087 14,863 0,723 0,228 0,239 2,667
70391640094 14,875 0,971 0,314 0,449 2,647
70391640154 14,860 0,478 0,112 0,370 2,727
70391640033 14,862 0,326 0,108 1,146 2,748
70391640262 14,910 0,721 0,036 0,441 2,660
70391640184 14,919 0,779 0,240 0,138 2,660
70391640025 14,913 0,473 0,021 0,995 2,640
70391640105 14,931 0,789 0,269 0,352 2,656
70391640080 14,941 0,545 0,071 0,440 2,633
70391640143 14,964 0,395 0,116 0,411 2,722
70391640005 14,967 0,384 0,042 1,037 2,643
70391640057 14,998 1,185 0,383 -0,570 2,638
70391640067 14,983 0,634 0,153 0,360 2,525
70391640185 14,992 0,548 0,011 0,604 2,669
70391640076 15,030 0,682 -0,075 0,523 2,660
70391640077 15,025 0,472 0,058 0,673 2,718
70391640111 15,052 0,640 0,009 0,283 2,574
70391640032 15,050 0,443 0,136 0,393 2,656
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 341
70391640073 15,054 0,533 0,104 0,448 2,660
70391640125 15,071 0,700 0,192 0,086 2,659
70391640179 15,074 0,551 0,157 0,319 2,746
70391640133 15,069 0,220 0,180 -0,092 2,715
70391640157 15,092 0,621 0,135 0,549 2,662
70391640113 15,092 0,337 -0,045 0,463 2,712
70391640037 15,124 1,172 0,621 -0,725 2,489
70391640031 15,105 0,575 -0,019 0,508 2,600
70391640180 15,113 0,762 -0,004 0,901 2,674
70391640059 15,118 0,611 0,110 0,453 2,600
70391640102 15,135 0,387 -0,010 0,539 2,717
70391640095 15,142 0,276 0,054 0,753 2,745
70391640097 15,184 1,287 0,399 -0,394 2,697
70391640213 15,174 0,432 0,040 0,831 2,778
70391640119 15,227 0,530 0,083 0,577 2,687
70391640247 15,251 0,626 -0,018 0,544 2,708
70391640255 15,267 0,948 0,575 -0,595 2,623
70391640195 15,284 1,360 1,007 -0,912 2,629
70391640142 15,273 0,842 -0,100 -0,704 2,564
70391640070 15,264 0,401 0,128 0,604 2,758
70391640083 15,278 0,547 0,061 0,506 2,588
70391640155 15,276 0,476 0,129 0,400 2,664
70391640010 15,285 0,524 0,049 0,422 2,592
70391640088 15,304 0,384 0,120 0,974 2,759
70391640265 15,347 0,551 0,027 0,325 2,621
70391640121 15,358 0,484 0,268 0,158 2,683
70391640144 15,393 0,657 0,151 0,557 2,662
70391640186 15,421 1,130 0,571 -1,107 2,590
70391640066 15,411 0,665 -0,063 0,745 2,603
70391640139 15,414 0,324 0,160 2,671
70391640063 15,433 0,475 0,099 0,442 2,635
70391640127 15,452 0,979 0,255 1,228 2,531
70391640053 15,468 0,962 -0,276 1,129 2,481
70391640122 15,454 0,548 0,208 0,115 2,604
70391640169 15,456 0,568 0,042 0,500 2,609
70391640256 15,484 1,064 0,538 2,549 2,733
70391640181 15,472 0,651 0,016 2,610
70391640129 15,466 0,423 0,053 0,216 2,702
70391640038 15,482 0,497 0,104 0,353 2,660
70391640263 15,504 0,976 -0,137 0,961 2,566
70391640028 15,583 1,656 2,653
70391640021 15,568 0,681 0,223 1,203 2,652
70391640170 15,574 0,532 -0,072 0,741 2,687
70391640161 15,591 0,500 -0,107 0,527 2,761
70391640260 15,617 0,902 0,274 0,650 2,439
70391640112 15,642 1,260 0,574 2,675
70391640016 15,687 1,867 0,906 2,457
70391640242 15,648 0,530 0,186 0,289 2,733
70391640173 15,663 0,639 -0,058 0,080 2,537
70391640232 15,660 0,510 0,111 0,383 2,711
70391640200 15,667 0,609 -0,047 0,659 2,514
70391640081 15,698 0,713 0,692 0,859 2,561
70391640165 15,721 1,075 0,277 0,595 2,552
70391640047 15,715 0,864 1,228 2,496
70391640013 15,713 0,774 -0,554 1,561 2,623
70391640019 15,714 0,520 0,072 0,581 2,504
70391640146 15,733 0,867 -0,134 0,049 2,656
70391640250 15,720 0,367 0,111 0,786 2,728
70391640228 15,764 1,271 -0,136 0,519 2,691
70391640254 15,759 0,752 0,116 0,208 2,475
70391640014 15,754 0,505 0,121 0,732 2,582
70391640078 15,773 0,720 -0,205 0,642 2,602
70391640130 15,808 1,267 0,892 -2,767 2,494
70391640049 15,792 0,310 0,346 0,639 2,629
70391640199 15,810 0,738 -0,070 0,447 2,580
70391640132 15,804 0,529 0,336 0,133 2,476
70391640224 15,819 0,363 0,157 0,569 2,744
70391640046 15,834 0,666 -0,020 1,093 2,663
70391640004 15,834 0,610 -0,197 1,214 2,676
70391640008 15,831 0,516 0,176 0,937 2,629
70391640075 15,832 0,410 0,254 0,406 2,603
70391640177 15,839 0,592 0,095 0,409 2,506
70391640007 15,852 0,493 0,167 0,426 2,527
70391640012 15,853 0,478 0,087 0,486 2,531
70391640022 15,873 0,548 0,052 0,671 2,592
70391640214 15,877 0,579 0,084 0,407 2,605
70391640091 15,876 0,494 0,084 0,120 2,559
70391640106 15,901 1,145 -0,673 -0,473 2,492
70391640135 15,886 0,641 0,387 -1,901 2,520
70391640039 15,893 0,542 -0,116 1,044 2,720
70391640123 15,915 0,902 0,066 0,458 2,661
70391640226 15,916 0,762 -0,260 0,781 2,476
70391640064 15,909 0,475 0,161 0,498 2,714
70391640149 15,947 1,060 0,327 -1,277 2,776
70391640210 15,932 0,606 0,204 0,334 2,586
70391640207 15,930 0,535 0,155 0,225 2,635
70391640124 15,942 0,702 0,014 0,730 2,645
70391640249 15,946 0,546 0,072 0,150 2,718
70391640096 15,950 0,568 0,451 -1,406 2,688
70391640060 15,962 0,642 -0,007 -0,030 2,699
70391640015 15,963 0,674 0,034 0,504 2,564
70391640151 15,960 0,387 0,095 1,034 2,708
70391640211 15,961 0,392 0,333 0,218 2,728
70391640034 15,969 0,583 0,189 0,955 2,752
70391640168 15,967 0,514 0,031 0,703 2,721
70391640196 15,996 1,202 -0,216 1,177 2,586
70391640230 15,975 0,615 0,128 0,040 2,627
70391640068 15,978 0,418 0,087 1,564 2,850
70391640219 16,007 1,196 0,264 -0,695 2,753
70391640024 15,991 0,482 0,034 0,458 2,589
70391640206 15,995 0,536 0,359 0,080 2,564
70391640069 16,000 0,480 0,156 0,567 2,771
70391640194 16,000 0,447 0,148 0,629 2,697
70391640162 16,004 0,432 0,160 0,554 2,867
70391640051 16,006 0,472 0,189 0,551 2,514
70391640040 16,033 1,112 0,270 0,257 2,471
70391640107 16,032 0,700 0,041 -0,342 2,634
70391640178 16,072 1,627 2,864
70391640221 16,033 0,514 0,123 0,465 2,751
70391640018 16,037 0,546 0,067 0,456 2,648
70391640056 16,085 0,878 0,089 0,001 2,641
70391640110 16,091 0,815 0,267 0,012 2,589
70391640172 16,084 0,627 0,138 -0,015 2,673
70391640054 16,110 0,543 0,488 0,392 2,728
70391640118 16,132 0,647 0,086 0,062 2,671
70391640036 16,146 0,502 0,546 -0,711 2,604
70391640261 16,166 0,679 -0,269 1,434 2,906
70391640115 16,169 0,717 0,060 0,666 2,739
70391640052 16,178 0,948 -0,036 -0,424 2,759
70391640109 16,151 0,125 0,023 -2,061 2,319
70391640011 16,169 0,562 0,007 0,958 2,492
70391640050 16,174 0,550 0,058 0,918 2,494
70391640058 16,176 0,614 0,161 0,275 2,796
70391640175 16,159 2,516
70391640183 16,189 0,478 0,334 -0,143 2,885
70391640120 16,208 0,769 -0,038 0,281 2,594
7039164048 16,202 0,524 0,242 -0,573 2,510
70391640023 16,200 0,399 0,321 0,366 2,792
70391640136 16,228 1,109 0,127 1,581 2,569
70391640193 16,218 0,651 -0,086 0,500 2,485
70391640192 16,220 0,529 0,407 -0,200 2,550
70391640252 16,231 0,603 0,009 1,041 2,841
342 Anexo C
70391640035 16,241 0,719 -0,025 0,494 2,615
70391640128 16,244 0,664 0,304 -1,116 2,680
70391640259 16,248 0,485 0,172 0,099 2,685
70391640147 16,279 1,304 -0,104 2,539
70391640098 16,272 1,120 0,716 -1,026 2,715
70391640100 16,260 0,652 0,010 0,657 2,510
70391640027 16,255 0,442 -0,056 1,268 2,694
70391640209 16,266 0,543 0,259 0,178 2,616
70391640166 16,284 0,668 0,014 -0,009 2,506
70391640163 16,290 0,722 0,332 1,290 2,531
70391640134 16,288 0,647 -0,006 0,592 2,638
70391640220 16,315 0,704 -0,204 1,251 2,448
70391640182 16,325 0,821 -0,383 1,343 2,621
70391640241 16,326 0,802 0,857 -1,242 2,570
70391640191 16,325 0,599 -0,111 1,586 2,677
70391640234 16,333 0,686 0,361 0,714 2,505
70391640116 16,340 0,796 0,652 -0,429 2,826
70391640243 16,348 0,865 -0,394 0,811 2,581
70391640093 16,346 0,694 0,198 0,339 2,769
70391640090 16,364 1,141 2,391
70391640238 16,348 0,689 -0,092 1,394 2,525
70391640197 16,343 0,522 -0,072 0,747 2,633
70391640108 16,358 0,546 0,429 0,578 2,639
70391640158 16,358 0,374 0,411 -0,735 2,564
70391640003 16,370 0,503 0,152 0,431 2,456
70391640153 16,376 0,482 0,077 0,713 2,634
70391640223 16,393 0,698 -0,173 0,739 2,602
70391640055 16,397 0,678 0,168 0,647 2,551
70391640085 16,423 0,643 0,268 0,146 2,358
70391640117 16,424 0,445 0,315 0,160 2,618
70391640086 16,454 0,671 -0,060 0,146 2,536
70391640082 16,467 0,560 -0,181 1,743 2,942
70391640061 16,501 0,932 0,295 1,315 2,724
70391640079 16,527 1,080 0,632 -1,901 2,480
70391640253 16,559 0,845 0,008 1,720 2,544
70391640198 16,575 0,633 0,071 -0,429 2,756
70391640065 16,597 0,626 -0,090 0,657 2,705
70391640235 16,638 1,099 -0,562 0,520 2,569
70391640246 16,625 0,614 0,360 -0,886 2,565
70391640092 16,682 0,880 0,330 -0,192 2,719
70391640244 16,743 0,611 0,751 1,105 2,498
70391640020 16,774 0,586 0,194 0,091 2,599
70391640140 16,819 0,573 0,040 3,117 2,716
70391640237 18,533 0,785 2,533
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 343
N G C  6 8 1 1 681190139 14,014 0,375 0,010 0,653 2,682
681190050 14,032 0,671 0,287 0,583 2,665
681190095 14,130 0,391 0,095 0,527 2,635
681190083 14,162 0,301 0,106 0,551 2,681
681190047 14,151 0,790 0,514 0,329 2,624
id V G>y) m i e l hbeta 681190051 14,170 0,309 0,124 0,538 2,683
681190077 14,192 0,345 0,128 0,422 2,646
681190032 10,723 0,634 0,343 0,472 2,657 681190103 14,198 0,401 0,137 0,324 2,676
681190124 10,879 0,248 0,115 0,822 2,676 681190006 14,212 0,393 0,039 0,420 2,686
681190024 11,122 0,183 0,135 0,974 2,734 681190150 14,265 0,470 0,074 0,536 2,649
681190056 11,293 0,609 0,276 0,399 2,597 681190102 14,270 0,393 0,098 0,507 2,687
681190093 11,403 0,276 0,101 0,795 2,713 681190058 14,268 0,321 0,097 0,591 2,670
681190158 11,472 0,178 0,101 1,015 2,775 681190020 14,289 0,249 0,146 0,853 2,685
681190127 11,485 0,201 0,108 0,997 2,786 681190110 14,392 0,384 0,080 0,494 2,649
681190037 11,545 0,208 0,129 0,939 2,723 681190146 14,460 0,419 0,137 0,368 2,664
681190008 11,629 0,187 0,159 0,948 2,713 681190163 14,496 0,520 0,137 0,443 2,634
681190144 11,700 0,194 0,112 0,937 2,762 681190070 14,517 0,738 0,316 0,305 2,619
681190055 11,803 0,165 0,148 0,996 2,725 681190157 14,503 0,363 0,121 0,311 2,626
681190015 11,876 0,190 0,117 0,978 2,689 681190067 14,660 0,388 0,121 0,310 2,633
681190030 12,001 0,151 0,148 1,024 2,769 681190147 14,711 0,665 0,514 0,315 2,641
681190092 12,035 0,161 0,168 0,971 2,767 681190053 14,693 0,380 0,121 0,469 2,643
681190057 12,050 0,168 0,145 0,973 2,742 681190065 14,715 0,463 0,108 0,434 2,642
681190099 12,152 0,184 0,132 0,938 2,680 681190001 14,763 0,482 0,080 0,466 2,571
681190143 12,181 0,165 0,127 0,996 2,794 681190125 14,772 0,678 0,361 0,481 2,677
681190013 12,179 0,146 0,123 1,129 2,724 681190087 14,902 0,398 0,129 0,256 2,592
681190120 12,281 0,251 0,104 0,761 2,702 681190107 14,976 0,515 0,236 0,519 2,644
681190138 12,305 0,218 0,097 0,885 2,728 681190081 15,009 0,495 0,204 0,325 2,626
681190086 12,444 0,207 0,188 0,877 2,744 681190082 15,055 0,407 0,081 0,544 2,650
681190085 12,463 0,172 0,147 0,960 2,748 681190141 15,062 0,442 0,081 0,436 2,694
681190049 12,530 0,213 0,135 0,841 2,694 681190054 15,071 0,508 0,098 0,451 2,630
681190010 12,539 0,405 0,102 0,512 2,602 681190118 15,154 0,494 0,166 0,245 2,604
681190014 12,570 0,304 0,118 0,593 2,676 681190130 15,177 0,426 0,095 0,333 2,651
681190115 12,602 0,200 0,125 0,885 2,758 681190090 15,149 0,426 0,135 0,193 2,639
681190048 12,691 0,201 0,137 0,859 2,704 681190142 15,202 0,666 0,538 0,006 2,635
681190137 12,755 0,213 0,159 0,810 2,700 681190089 15,203 0,525 0,193 0,598 2,649
681190062 12,766 0,206 0,159 0,828 2,729 681190096 15,228 0,437 0,184 0,261 2,650
681190063 12,789 0,241 0,146 0,753 2,691 681190108 15,269 0,484 0,240 0,415 2,662
681190121 12,853 0,340 0,107 0,489 2,711 681190073 15,286 0,442 0,165 0,291 2,612
681190022 12,944 0,554 0,201 0,429 2,631 681190034 15,297 0,424 0,168 0,353 2,627
681190066 12,967 0,289 0,113 0,594 2,682 681190155 15,337 0,572 0,044 0,349 2,639
681190036 13,136 0,619 0,195 0,251 2,604 681190041 15,317 0,681 0,299 0,637 2,809
681190104 13,153 0,314 0,108 0,542 2,682 681190162 15,384 0,431 0,149 0,101 2,663
681190004 13,162 0,215 0,123 0,831 2,723 681190116 15,388 0,444 0,163 0,481 2,665
681190033 13,202 0,311 0,101 0,587 2,685 681190035 15,438 0,424 0,103 0,408 2,657
681190023 13,215 0,703 0,313 0,511 2,626 681190117 15,482 0,516 0,194 0,062 2,597
681190061 13,281 0,278 0,096 0,619 2,650 681190046 15,452 0,828 0,605 0,480 2,602
681190094 13,323 0,261 0,113 0,684 2,700 681190140 15,504 0,469 0,157 0,105 2,673
681190071 13,377 0,419 0,101 0,347 2,628 681190114 15,514 0,495 0,218 0,426 2,668
681190129 13,465 0,490 0,146 0,296 2,579 681190078 15,548 0,650 0,447 -0,151 2,620
681190112 13,478 0,952 0,540 0,549 2,639 681190148 15,522 0,412 0,153 0,292 2,663
681190005 13,467 0,315 0,105 0,640 2,662 681190009 15,531 0,717 0,358 0,707 2,615
681190002 13,526 0,785 0,374 0,473 2,549 681190038 15,609 0,681 0,210 0,269 2,610
681190126 13,549 0,297 0,092 0,579 2,707 681190159 15,703 0,709 0,252 0,081 2,645
681190091 13,572 0,761 0,377 0,402 2,612 681190160 15,710 0,540 0,060 0,287 2,624
681190068 13,644 0,346 0,115 0,447 2,656 681190084 15,715 0,687 0,358 0,931 2,614
681190149 13,729 0,345 0,112 0,454 2,649 681190021 15,754 0,560 0,290 0,295 2,610
681190154 13,773 0,332 0,041 0,619 2,639 681190031 15,718 0,498 0,268 0,412 2,628
681190069 13,808 0,516 0,156 0,306 2,602 681190076 15,781 0,543 0,305 0,632 2,637
681190097 13,838 0,503 0,179 0,337 2,599 681190059 15,816 0,392 0,218 0,233 2,647
681190042 13,837 0,371 0,111 0,439 2,656 681190106 15,871 0,508 0,226 0,171 2,665
681190132 13,840 0,332 0,087 0,504 2,728 681190019 15,870 0,460 0,101 0,345 2,614
681190027 13,855 0,672 0,241 0,494 2,567 681190088 15,901 0,585 0,259 0,251 2,639
681190145 13,870 0,672 0,266 0,348 2,640 681190105 15,912 0,588 0,323 0,347 2,641
681190007 13,955 0,415 0,052 0,427 2,595 681190122 15,928 0,490 0,169 0,071 2,680
681190039 13,961 0,310 0,120 0,511 2,673 681190128 15,902 0,466 0,287 0,585 2,620
681190040 14,001 0,340 0,079 0,433 2,612 681190011 15,926 0,480 0,251 0,428 2,578
344 Anexo C
681190133 16,039 0,461 0,158 0,054 2,665
681190064 16,026 0,461 0,301 0,575 2,650
681190018 15,991 0,423 0,276 0,682 2,583
681190025 16,055 0,451 0,173 0,343 2,593
681190152 16,080 0,615 0,393 -0,032 2,630
681190134 16,075 0,483 0,152 0,510 2,715
681190016 16,090 0,557 0,052 0,147 2,567
681190113 16,111 0,322 0,095 0,373 2,691
681190100 16,153 0,582 0,563 -0,222 2,497
681190028 16,136 0,404 -0,026 0,760 2,637
681190045 16,152 0,671 0,297 0,218 2,584
681190080 16,176 0,468 0,039 0,201 2,602
681190161 16,188 0,502 0,121 -0,390 2,641
681190074 16,211 0,500 0,343 0,021 2,607
681190136 16,156 0,444 0,096 0,463 2,624
681190119 16,268 0,570 0,328 0,426 2,641
681190003 16,247 0,518 0,277 0,423 2,558
681190072 16,290 0,529 0,395 -0,090 2,560
681190098 16,305 0,714 0,376 1,332 2,641
681190060 16,350 0,595 0,186 0,699 2,617
681190153 16,383 0,495 0,085 0,025 2,629
681190075 16,395 0,459 -0,014 0,458 2,731
681190029 16,376 0,440 0,245 0,407 2,654
681190079 16,405 0,503 0,286 0,057 2,608
681190044 16,352 0,453 0,281 0,324 2,584
681190026 16,429 0,477 0,246 0,086 2,641
681190151 16,455 0,886 0,434 0,046 2,689
681190017 16,520 0,545 0,169 -0,319 2,606
681190111 16,546 0,684 0,553 -0,066 2,585
681190109 16,572 0,512 0,086 0,509 2,618
681190043 16,584 0,682 0,286 0,123 2,638
681190101 16,627 0,708 0,348 0,469 2,614
681190131 16,694 0,552 0,112 0,216 2,672
681190012 16,724 0,464 0,014 0,561 2,600
6811210066 9,996 0,980 0,746 0,286 2,536
6811210011 11,086 0,660 0,192 0,541 2,515
6811210081 11,479 0,276 0,078 0,881 2,633
6811210159 11,617 0,149 0,201 0,931 2,730
6811210067 11,656 0,175 0,126 1,072 2,655
6811210170 11,789 0,196 0,122 0,943 2,672
6811210168 12,058 0,165 0,120 1,136 2,659
6811210132 12,275 0,187 0,166 0,750 2,653
6811210169 12,461 0,337 0,079 0,630 2,572
6811210006 12,512 0,417 0,088 0,393 2,486
6811210162 12,523 0,362 0,162 0,504 2,642
6811210014 12,618 0,345 0,192 0,396 2,593
6811210028 12,681 0,384 0,135 0,496 2,544
6811210035 12,680 0,223 0,081 0,915 2,581
6811210048 12,840 0,274 0,082 0,854 2,597
6811210153 13,045 0,293 0,023 0,913 2,687
6811210075 13,084 0,353 0,052 0,621 2,607
6811210013 13,210 0,787 0,385 0,514 2,547
6811210104 13,297 0,503 0,159 0,546 2,568
6811210012 13,344 0,333 0,134 0,432 2,564
6811210117 13,369 0,285 0,103 0,653 2,620
6811210154 13,376 0,342 0,087 0,631 2,636
6811210088 13,401 0,273 0,101 0,676 2,615
6811210049 13,440 0,439 0,133 0,479 2,574
6811210148 13,572 0,710 0,540 0,463 2,620
6811210050 13,572 0,478 0,085 0,579 2,548
6811210043 13,850 0,760 0,335 0,517 2,553
6811210084 13,853 0,706 0,262 0,479 2,530
6811210102 13,899 0,328 0,168 0,423 2,558
6811210158 13,973 0,335 0,173 0,423 2,612
6811210039 14,051 0,457 0,015 0,521 2,549
6811210113 14,098 0,273 0,179 0,474 2,600
6811210126 14,109 0,431 0,146 0,526 2,562
6811210076 14,184 0,539 0,140 0,504 2,562
6811210156 14,225 0,338 0,149 0,427 2,599
6811210024 14,256 0,378 0,068 0,476 2,532
6811210040 14,305 0,354 0,133 0,454 2,547
6811210108 14,308 0,397 0,101 0,461 2,606
6811210144 14,311 0,363 0,119 0,449 2,642
6811210142 14,434 0,542 0,247 0,457 2,570
6811210131 14,450 0,665 0,354 0,600 2,562
6811210074 14,489 0,560 0,263 0,454 2,517
6811210111 14,615 0,631 0,474 0,525 2,562
6811210141 14,627 0,406 0,090 0,454 2,624
6811210034 14,630 0,465 0,111 0,497 2,498
6811210124 14,745 0,738 0,370 0,455 2,553
6811210110 14,739 0,487 0,175 0,512 2,571
6811210146 14,748 0,469 0,218 0,439 2,575
6811210127 14,863 0,415 0,159 0,395 2,593
6811210086 14,882 0,720 0,284 0,511 2,496
6811210018 14,911 0,419 0,079 0,465 2,517
6811210045 14,934 0,924 0,465 0,445 2,507
6811210114 14,986 0,825 0,670 0,036 2,496
6811210059 15,079 0,518 0,100 0,459 2,548
6811210160 15,332 0,481 0,299 0,513 2,541
6811210068 15,343 0,781 0,290 0,795 2,558
6811210002 15,334 0,451 0,048 0,323 2,480
6811210125 15,355 0,443 0,120 0,554 2,553
6811210140 15,377 0,608 0,342 0,486 2,587
6811210016 15,541 0,578 0,252 0,509 2,493
6811210093 15,571 0,462 0,040 0,565 2,549
6811210092 15,602 0,537 0,109 0,525 2,548
6811210106 15,628 0,509 0,245 0,440
6811210019 15,654 0,726 0,641 0,144 2,481
6811210030 15,657 0,496 0,156 0,489 2,486
6811210070 15,671 0,483 0,137 0,459 2,548
6811210129 15,679 0,426 0,092 0,266 2,570
6811210036 15,747 0,609 0,215 0,573 2,554
6811210145 15,779 0,400 0,026 0,618 2,603
6811210163 15,799 0,513 0,239 0,493 2,571
6811210033 15,808 0,345 0,091 0,604 2,529
6811210121 15,862 0,708 0,471 0,569 2,552
6811210082 15,868 0,262 0,054 1,074 2,640
6811210023 15,890 0,507 0,128 0,523 2,512
6811210091 15,938 0,493 0,078 0,463 2,600
6811210069 16,000 0,478 0,134 0,425 2,549
6811210171 16,042 0,489 0,292 0,401 2,642
6811210112 16,058 0,656 0,368 0,768 2,546
6811210115 16,114 0,477 0,214 0,317 2,542
6811210063 16,132 0,733 0,280 0,401 2,530
6811210152 16,179 0,597 0,244 0,586 2,671
6811210095 16,182 0,551 0,264 0,407 2,532
6811210026 16,182 0,468 0,034 0,556 2,490
6811210118 16,199 0,486 0,104 0,441 2,597
6811210003 16,210 0,481 0,047 0,508 2,511
6811210065 16,274 0,568 0,055 0,441 2,560
6811210038 16,303 1,098 0,240 0,206 2,509
6811210072 16,290 0,686 0,399 0,314 2,502
6811210054 16,285 0,503 0,061 0,433 2,518
6811210094 16,315 0,471 0,109 0,306 2,598
6811210105 16,338 0,558 0,119 0,554 2,014
6811210098 16,351 0,546 0,160 0,385 2,507
6811210010 16,355 0,406 -0,003 0,601 2,426
6811210027 16,372 0,584 0,245 0,547 2,444
6811210078 16,410 0,588 0,153 0,511 2,532
6811210085 16,429 0,430 0,159 0,347 2,532
6811210064 16,471 0,642 0,338 0,598 2,505
6811210062 16,473 0,425 -0,010 0,575 2,490
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 345
6811210109 16,478 0,529 0,107 0,824 2,523
6811210155 16,492 0,598 0,318 0,534 2,573
6811210021 16,510 0,525 -0,086 0,554 2,507
6811210060 16,580 0,782 0,441 0,269 2,466
6811210103 16,613 0,594 0,549 0,325 2,488
6811210157 16,610 0,446 0,175 0,472 2,609
6811210139 16,622 0,531 0,414 1,707 2,583
6811210020 16,642 0,653 0,350 0,468 2,467
6811210015 16,634 0,408 0,021 0,606 2,458
6811210166 16,667 0,432 0,225 0,257 2,618
6811210101 16,687 0,480 0,084 0,728 2,527
6811210047 16,690 0,497 0,012 0,388 2,508
6811210044 16,710 0,532 0,056 0,511 2,560
6811210173 16,726 0,568 0,548 0,084 2,612
6811210165 16,744 0,453 0,121 0,542 2,394
6811210025 16,763 0,413 -0,014 0,557 2,481
6811210009 16,774 0,431 -0,160 0,972 2,464
6811210161 16,785 0,557 0,179 0,706 2,531
6811210041 16,796 0,541 -0,053 0,722 2,496
6811210087 16,800 0,513 2,549
6811210130 16,816 0,554 0,127 0,378 2,567
6811210079 16,874 0,535 0,051 0,493 2,491
6811210057 16,892 0,401 0,092 0,369 2,472
6811210172 16,906 0,510 0,038 0,631 2,600
6811210138 16,918 0,399 0,022 0,680 2,639
6811210089 16,926 0,531 -0,019 0,454 2,477
6811210061 16,942 0,688 0,538 0,617 2,517
6811210119 16,983 0,803 0,601 0,905 2,570
6811210143 16,970 0,429 0,194 0,311 2,593
6811210007 17,002 0,434 0,013 0,467 2,445
6811210031 17,012 0,628 0,194 0,521 2,494
6811210149 17,014 0,472 0,275 0,490 2,700
6811210147 17,036 0,494 0,165 0,440 2,607
6811210128 17,045 0,542 0,007 0,682 2,608
6811210133 17,058 0,713 0,554 0,745 2,657
6811210151 17,057 0,548 -0,024 0,594 2,742
6811210135 17,054 0,374 0,116 0,524 2,536
6811210080 17,139 0,539 0,041 0,442 2,630
6811210164 17,179 0,515 0,195 0,131 2,692
6811210100 17,185 0,613 0,458 0,491 2,597
6811210167 17,221 0,770 0,291 1,191 2,637
6811210071 17,237 0,598 0,139 0,594 2,509
6811210008 17,233 0,482 0,046 0,619 2,279
6811210090 17,242 0,699 0,160 0,435 2,415
6811210046 17,233 0,467 0,031 0,516 2,575
6811210053 17,252 0,566 0,005 0,305 2,498
6811210099 17,257 0,678 0,320 0,690 2,480
6811210005 17,256 0,526 -0,021 0,628 2,363
6811210097 17,317 0,783 0,869 -0,741 2,444
6811210051 17,323 0,701 0,500 0,157 2,407
6811210055 17,341 0,598 0,001 0,352 2,511
6811210116 17,345 0,518 0,138 0,671 2,571
6811210073 17,373 0,849 0,615 -0,164 2,375
6811210123 17,367 0,322 0,156 0,683 2,485
6811210029 17,379 0,554 -0,061 0,237 2,437
6811210056 17,429 0,722 0,404 0,265 2,435
6811210137 17,427 0,591 -0,070 0,538 2,620
6811210037 17,445 0,537 0,195 0,537 2,524
6811210017 17,546 0,436 -0,004 0,519 2,403
6811210042 17,558 0,598 0,233 0,717 2,419
6811210022 17,566 0,513 -0,160 0,640 2,291
6811210058 17,591 0,612 -0,017 0,218 2,410
6811210052 17,634 0,426 0,184 0,902 2,469
6811210096 17,669 0,457 0,244 0,422 2,468
68111780022 11,485 0,166 0,158 1,049 2,722
68111780126 12,246 0,173 0,159 0,981 2,761
68111780227 12,458 0,329 0,226 0,433 2,713
68111780235 12,560 0,499 0,262 0,419 2,691
68111780035 12,568 0,257 0,093 0,882 2,717
68111780009 12,733 0,252 0,190 0,796 2,654
68111780095 13,030 0,310 0,108 0,673 2,726
68111780176 13,113 0,677 0,346 0,486 2,642
68111780045 13,189 0,257 0,144 0,661 2,650
68111780116 13,266 0,672 0,378 0,542 2,614
68111780124 13,304 0,259 0,141 0,666 2,721
68111780006 13,317 0,220 0,100 0,902 2,709
68111780181 13,346 0,450 0,039 0,643 2,698
68111780007 13,415 1,257 -0,695 2,272 2,713
68111780147 13,429 0,331 0,202 0,491 2,664
68111780180 13,583 0,473 0,235 0,451 2,682
68111780014 13,672 0,358 0,100 0,578 2,647
68111780015 13,680 0,325 0,086 0,606 2,649
68111780023 13,702 0,304 0,072 0,697 2,623
68111780020 13,858 0,767 0,352 0,601 2,622
68111780265 13,878 0,463 0,214 -0,024 2,543
68111780067 13,912 0,716 0,306 0,692 2,624
68111780025 13,917 0,464 0,353 0,416 2,599
68111780079 13,936 0,857 0,440 0,611 2,619
68111780165 14,062 0,329 0,131 0,478 2,666
68111780123 14,070 0,439 0,188 0,490 2,658
68111780188 14,194 0,754 0,434 0,530 2,646
68111780021 14,457 0,395 0,079 0,508 2,620
68111780088 14,470 0,390 0,111 0,469 2,660
68111780084 14,494 0,376 0,085 0,513 2,668
68111780122 14,536 0,486 0,101 0,589 2,658
68111780072 14,670 0,497 0,152 0,511 2,623
68111780148 14,689 0,664 0,248 0,730 2,642
68111780041 14,733 0,430 0,117 0,546 2,663
68111780076 14,747 0,483 0,169 0,495 2,671
68111780074 14,803 0,495 0,157 0,414 2,650
68111780100 14,815 0,503 0,256 0,644 2,621
68111780267 14,848 0,655 0,264 0,510 2,705
68111780127 15,023 0,772 0,553 0,266 2,602
68111780186 15,033 0,524 -0,116 0,854 2,675
68111780031 15,090 0,720 0,291 0,559 2,588
68111780049 15,084 0,347 0,187 0,468 2,650
68111780004 15,156 0,694 0,478 0,525 2,617
68111780113 15,191 0,377 0,016 0,682 2,681
68111780200 15,215 0,448 0,059 0,736 2,691
68111780097 15,231 0,433 0,178 0,384 2,624
68111780142 15,241 0,379 0,231 0,364 2,616
68111780109 15,370 0,607 0,155 0,627 2,681
68111780053 15,411 0,753 0,358 0,648 2,658
68111780114 15,405 0,464 0,166 0,423 2,621
68111780093 15,407 0,437 0,182 0,396 2,652
68111780057 15,478 0,527 0,252 0,488 2,625
68111780230 15,477 0,397 0,080 0,440 2,722
68111780166 15,534 0,368
68111780001 15,541 0,484 0,157 0,468 2,591
68111780065 15,566 0,422 0,164 0,436 2,686
68111780170 15,661 0,515 0,300 0,455 2,627
68111780112 15,731 0,379 0,289 0,466 2,654
68111780161 15,735 0,443 0,043 0,601 2,662
68111780133 15,771 0,381 0,263 0,306 2,630
68111780094 15,780 0,140 0,213 1,088 2,706
68111780115 15,796 0,428 0,123 0,390 2,630
68111780039 15,819 0,515 0,069 0,447 2,621
68111780108 15,833 0,593 0,223 2,703
68111780163 15,874 0,478 0,087 0,442 2,654
68111780257 15,883 0,521 0,111 0,559 2,704
68111780102 15,905 0,326 0,269 0,417 2,593
68111780204 15,935 0,743 0,254 0,550 2,650
346 Anexo C
68111780032 15,982 0,469 0,080 0,554 2,658
68111780209 15,983 0,431 0,109 0,629 2,677
68111780070 15,999 0,769 0,225 0,564 2,634
68111780099 15,996 0,544 0,186 0,404 2,635
68111780051 16,001 0,547 0,212 0,423 2,633
68111780063 16,043 0,489 0,100 0,527 2,686
68111780249 16,070 0,480 0,198 0,586 2,693
68111780211 16,099 0,486 0,389 0,414 2,693
68111780111 16,160 0,392 0,269 0,510 2,605
68111780024 16,195 0,495 0,125 0,490 2,592
68111780105 16,204 0,599 0,268 0,237 2,613
68111780016 16,205 0,558 0,284 0,369 2,569
68111780086 16,228 0,719 0,198 0,359 2,605
68111780066 16,224 0,478 0,148 -0,004 2,640
68111780155 16,285 0,603 0,367 0,117 2,592
68111780040 16,313 0,673 0,313 0,622 2,603
68111780058 16,328 0,663 0,137 0,537 2,618
68111780266 16,332 0,490 0,336 0,143 2,725
68111780222 16,391 0,494 2,632
68111780017 16,425 0,509 0,126 0,356 2,614
68111780150 16,426 0,322 0,282 0,329 2,660
68111780248 16,453 0,550 0,239 0,599 2,698
68111780207 16,466 0,751 0,484 0,593 2,673
68111780027 16,469 0,503 0,048 0,561 2,711
68111780228 16,471 0,396 0,222 0,313 2,702
68111780258 16,552 0,449 0,316 0,502 2,710
68111780107 16,565 0,644 0,461
68111780219 16,562 0,480 0,084 0,523 2,660
68111780231 16,604 0,487 0,256 0,541 2,706
68111780003 16,615 0,508 0,178 0,488 2,573
68111780140 16,642 0,513 0,199 0,468 2,697
68111780179 16,647 0,631 0,382 0,548 2,667
68111780183 16,660 0,515 0,104 0,851 2,689
68111780033 16,707 0,556 0,166 0,592 2,645
68111780141 16,723 0,344 0,213 0,499 2,649
68111780225 16,745 0,539 0,432 0,434 2,679
68111780064 16,752 0,430 0,103 0,548 2,673
68111780256 16,762 0,494 0,164 0,448 2,668
68111780030 16,782 0,639 0,003 0,633 2,622
68111780154 16,787 0,684 0,462 0,273 2,642
68111780089 16,835 0,540 0,223 0,476 2,609
68111780104 16,876 0,573 0,171 0,495 2,702
68111780132 16,889 0,531 0,230 0,384 2,687
68111780098 16,903 0,845 0,292 1,064 2,658
68111780077 16,891 0,499 0,089 0,436 2,648
68111780243 16,891 0,453 0,171 0,526 2,741
68111780202 16,894 0,550 0,300 0,464 2,650
68111780156 16,894 0,501 0,649 0,494 2,646
68111780034 16,918 0,517 0,003 0,474 2,663
68111780082 16,932 0,694 0,273 0,561 2,660
68111780232 16,975 0,472 0,398 0,414 2,698
68111780252 16,986 0,389 0,246 0,513 2,688
68111780218 17,009 0,465 -0,036 0,756 2,662
68111780037 17,014 0,546 0,016 0,459 2,642
68111780085 17,019 0,443 0,155 0,400 2,645
68111780216 17,028 0,502 0,393 0,252 2,765
68111780205 17,037 0,440 0,296 0,254 2,692
68111780174 17,044 0,546 0,253 0,654 2,619
68111780042 17,091 0,717 0,609 0,337 2,702
68111780214 17,102 0,835 0,598 -0,094 2,534
68111780146 17,089 0,399 0,059 0,799 2,706
68111780134 17,098 0,497 0,036 0,577 2,667
68111780056 17,096 0,403 0,099 0,451 2,541
68111780091 17,108 0,726 0,606 -0,009 2,644
68111780236 17,096 0,387 0,114 0,486 2,802
68111780130 17,102 0,434 0,071 0,414 2,664
68111780226 17,109 0,477 0,052 0,427 2,789
68111780151 17,115 0,394 0,333 0,288 2,607
68111780101 17,133 0,660 0,467 0,312 2,627
68111780194 17,131 0,551 -0,028 0,543 2,642
68111780192 17,151 0,535 0,105 0,236 2,685
68111780149 17,161 0,542 0,099 0,396 2,687
68111780244 17,166 0,604 0,054 0,732 2,566
68111780250 17,176 0,453 0,221 0,577 2,755
68111780247 17,193 0,613 0,474 0,240 2,740
68111780052 17,214 0,615 0,206 0,324 2,706
68111780117 17,238 0,447 0,167 0,363 2,638
68111780028 17,256 0,600 0,171 0,627 2,570
68111780143 17,271 0,695 0,347 0,669 2,633
68111780036 17,277 0,535 0,140 0,440 2,644
68111780158 17,292 0,379 0,193 0,481 2,667
68111780215 17,303 0,658 0,556 0,562 2,613
68111780167 17,306 0,515 0,301 0,663 2,633
68111780157 17,309 0,426 0,072 0,547 2,678
68111780238 17,333 0,495 0,127 0,612 2,636
68111780048 17,369 0,566 0,163 0,209 2,580
68111780087 17,370 0,464 -0,033 0,866 2,702
68111780138 17,372 0,499 0,204 0,273 2,541
68111780131 17,388 0,595 -0,017 0,765 2,661
68111780083 17,396 0,509 0,063 0,545 2,620
68111780223 17,420 0,507 0,039 0,622 2,655
68111780047 17,445 0,652 0,121 0,666 2,732
68111780092 17,450 0,650 0,158 0,602 2,701
68111780184 17,477 0,407 0,245 0,480 2,667
68111780125 17,501 0,844 0,404 0,499 2,560
68111780234 17,504 0,413 -0,027 0,852 2,769
68111780171 17,516 0,499 0,152 0,276 2,688
68111780195 17,531 0,591 0,040 1,244 2,741
68111780068 17,537 0,587 -0,122 0,682 2,634
68111780199 17,546 0,518 -0,045 0,606 2,743
68111780010 17,545 0,454 -0,004 0,604 2,532
68111780162 17,549 0,489 0,061 0,764 2,759
68111780160 17,556 0,411 0,095 0,737 2,579
68111780159 17,568 0,506 0,336 0,160 2,561
68111780193 17,572 0,502 0,185 0,188 2,661
68111780012 17,596 0,370 0,177 0,520 2,597
68111780185 17,616 0,423 0,167 0,310 2,606
68111780201 17,622 0,555 0,149 0,721 2,677
68111780139 17,620 0,356 0,165 0,458 2,697
68111780119 17,642 0,501 0,120 0,461 2,630
68111780217 17,655 0,652 0,716 -0,499 2,601
68111780137 17,664 0,702 0,789 0,343 2,566
68111780080 17,666 0,512 0,134 0,268 2,599
68111780212 17,689 0,761 0,535 0,908 2,556
68111780187 17,692 0,423 0,125 0,491 2,632
68111780197 17,714 0,995 0,515 0,078 2,625
68111780002 17,709 0,445 0,080 0,272 2,551
68111780169 17,727 0,794 0,696 -0,436 2,725
68111780251 17,769 0,947 0,652 -0,968 2,571
68111780011 17,759 0,542 0,388 0,215 2,744
68111780129 17,778 0,694 0,208 0,670 2,732
68111780055 17,803 0,496 0,130 0,496 2,683
68111780152 17,809 0,635 0,152 0,709 2,570
68111780263 17,815 0,752 -0,005 0,860 2,635
68111780096 17,812 0,435 0,162 0,631 2,580
68111780239 17,823 0,452 0,139 0,493 2,693
68111780240 17,826 0,520 0,248 0,591 2,698
68111780255 17,844 0,425 0,100 0,328 2,708
68111780019 17,869 0,882 0,552 0,092 2,582
68111780069 17,863 0,645 0,417 0,798 2,685
68111780189 17,862 0,423 0,262 0,225 2,648
68111780110 17,866 0,400 0,290 0,400 2,615
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 347
68111780191 17,899 0,357 0,311 0,131 2,763
68111780262 17,912 0,549 0,130 0,299 2,695
68111780261 17,921 0,436 0,152 0,636 2,667
68111780229 17,930 0,605 0,448 -0,183 2,609
68111780237 17,942 0,414 0,096 0,286 2,613
68111780196 17,952 0,545 0,289 -0,003 2,642
68111780013 17,974 0,519 -0,225 0,992 2,650
68111780220 17,980 0,520 0,159 0,443 2,874
68111780018 17,979 0,426 0,178 0,698 2,601
68111780075 17,990 0,647 0,123 1,655
68111780029 18,005 0,868 0,510 -0,175 2,464
68111780253 17,999 0,422 0,277 0,259 2,665
68111780044 18,019 0,623 0,169 -1,372 2,543
68111780259 18,019 0,610 0,759 -0,434 2,751
68111780062 18,029 0,586 0,478 0,412 2,568
68111780241 18,030 0,544 -0,017 0,668 2,572
68111780118 18,071 0,852 0,587 0,065 2,619
68111780233 18,070 0,727 0,104 1,692 2,666
68111780182 18,077 0,765 0,539 0,921 2,551
68111780144 18,066 0,413 0,036 0,911 2,732
68111780264 18,068 0,458 0,603 -0,477 2,634
68111780198 18,088 0,568 0,484 -0,145 2,689
68111780136 18,109 1,065 0,465 2,661
68111780106 18,099 0,787 0,713 -0,449 2,568
68111780135 18,122 0,901 0,549 2,597
68111780260 18,118 0,527 0,015 0,547 2,605
68111780005 18,150 0,891 0,524 0,707 2,635
68111780213 18,142 0,642 0,753 -0,278 2,555
68111780061 18,141 0,421 0,206 0,319 2,498
68111780208 18,144 0,411 2,616
68111780145 18,161 0,751 0,638 0,252 2,444
68111780210 18,192 0,575 0,318 0,352 2,708
68111780081 18,202 0,638 0,051 1,149 2,617
68111780038 18,221 0,999 0,367 1,640 2,506
68111780190 18,222 0,516 0,202 0,226 2,581
68111780008 18,230 0,467 -0,022 1,078 2,695
68111780128 18,249 0,953 0,019 1,040 2,483
68111780164 18,244 0,464 0,230 0,376 2,666
68111780054 18,298 0,580 0,303 0,276 2,704
68111780078 18,324 0,445 0,112 0,647 2,628
68111780046 18,344 0,540 -0,119 0,578 2,681
68111780026 18,361 0,606 0,016 0,665 2,640
68111780175 18,368 0,462 -0,193 0,918 2,848
68111780050 18,406 0,597 -0,066 0,560 2,842
68111780242 18,468 0,706 0,048 0,645 2,705
68112370137 11,063 0,206 0,166 0,850 2,703
68112370138 11,223 0,778 0,643 0,333 2,602
68112370009 11,414 0,213 0,171 0,850 2,648
68112370033 11,642 0,200 0,172 0,840 2,676
68112370032 12,129 0,164 0,166 0,979 2,674
68112370013 12,135 0,194 0,129 0,939 2,699
68112370025 12,276 0,233 0,128 0,849 2,648
68112370074 12,321 0,428 0,210 0,437 2,637
68112370023 12,326 0,198 0,196 0,754 2,634
68112370036 12,648 0,250 0,216 0,472 2,611
68112370022 12,657 0,200 0,207 0,780 2,690
68112370124 12,878 0,552 0,317 0,355 2,634
68112370104 12,929 0,281 0,168 0,446 2,689
68112370131 13,007 0,322 0,158 0,425 2,626
68112370061 13,395 0,344 0,170 0,329 2,606
68112370162 13,565 0,284 0,180 0,443 2,690
68112370062 13,641 0,233 0,155 0,960 2,789
68112370199 13,654 0,409 0,165 0,219 2,740
68112370211 13,724 0,694 0,315 0,478 2,659
68112370046 13,745 0,308 0,189 0,344 2,653
68112370015 13,754 0,336 0,097 0,506 2,592
68112370034 13,781 0,679 0,317 0,333 2,572
68112370026 13,786 0,348
68112370168 13,964 0,359 0,152 0,305 2,652
68112370058 13,992 0,504 0,273 0,447 2,594
68112370027 13,989 0,310 0,218 0,283 2,621
68112370088 14,006 0,311 0,198 0,329 2,689
68112370101 14,049 0,364 0,113 0,489 2,646
68112370140 14,124 0,329 0,177 0,375 2,681
68112370171 14,146 0,473 0,285 0,310 2,700
68112370205 14,222 0,378 0,156 0,396 2,749
68112370040 14,238 0,423 0,238 0,243 2,607
68112370035 14,378 0,418 0,161 0,415 2,547
68112370194 14,388 0,452 0,226 0,455 2,717
68112370055 14,452 0,489 0,256 0,438 2,613
68112370115 14,477 0,414 0,144 0,362 2,632
68112370207 14,526 0,971 0,697 0,411 2,697
68112370037 14,667 0,673 0,586 0,182 2,576
68112370158 14,810 0,420 0,142 0,366 2,647
68112370031 15,028 0,422 0,205 0,272 2,592
68112370029 15,156 0,380 0,167 0,341 2,618
68112370118 15,176 0,722 0,396 0,283 2,626
68112370182 15,209 0,531 0,323 0,449 2,644
68112370077 15,255 0,499 0,269 0,392 2,622
68112370047 15,306 0,508 0,175 0,435 2,619
68112370054 15,314 0,441 0,222 0,209 2,607
68112370108 15,356 0,428 0,295 0,142 2,623
68112370200 15,402 0,735 0,608 0,103 2,621
68112370159 15,398 0,441 0,169 0,247 2,648
68112370148 15,412 0,657 0,321 0,233 2,529
68112370038 15,453 0,431 0,173 0,285 2,636
68112370180 15,482 0,399 0,167 0,423 2,743
68112370106 15,526 0,418 0,165 0,329 2,591
68112370155 15,544 0,758 0,447 0,457 2,594
68112370103 15,571 0,558 0,335 0,526 2,618
68112370049 15,635 0,694 0,389 0,174 2,586
68112370059 15,657 0,510 0,329 0,289 2,615
68112370052 15,671 0,504 0,179 0,261 2,595
68112370116 15,717 0,479 0,239 0,378 2,605
68112370198 15,747 0,441 0,109 0,341 2,745
68112370053 15,775 0,458 0,170 0,393 2,607
68112370129 15,825 0,656 0,359 0,209 2,577
68112370121 15,832 0,735 0,689 0,099 2,539
68112370010 15,823 0,474 0,292 0,316 2,572
68112370004 15,869 0,507 0,129 0,392 2,619
68112370161 15,880 0,450 0,247 0,201 2,608
68112370197 15,923 0,437 0,199 0,430 2,714
68112370102 15,928 0,574 0,384 0,252 2,599
68112370176 15,935 0,367 0,082 0,638 2,721
68112370080 15,942 0,470 0,217 0,270 2,639
68112370195 15,975 0,527 0,140 0,601 2,653
68112370179 15,999 0,603 0,233 0,581 2,682
68112370043 16,005 0,632 0,333 0,636 2,560
68112370215 16,041 0,445 0,193 0,266 2,658
68112370016 16,045 0,452 0,229 0,304 2,547
68112370018 16,059 0,428 0,151 0,341 2,595
68112370164 16,070 0,542 0,329 0,140 2,638
68112370192 16,091 0,410 0,063 0,388 2,661
68112370082 16,106 0,577 0,214 0,570 2,638
68112370063 16,102 0,478 0,197 0,268 2,623
68112370160 16,103 0,432 0,067 0,531 2,670
68112370126 16,160 0,388 0,142 0,410 2,664
68112370163 16,177 0,460 0,112 0,578 2,652
68112370151 16,178 0,481 0,200 0,481 2,632
68112370214 16,226 0,555 0,300 0,505 2,729
68112370099 16,224 0,462 0,279 0,175 2,613
68112370133 16,235 0,595 0,194 -0,040 2,602
348 Anexo C
68112370110 16,240 0,366 0,115 0,425 2,625 68112370045 17,283 0,517 0,323 -0,241 2,555
68112370041 16,324 0,844 0,579 0,084 2,546 68112370175 17,287 0,548 0,383 0,360 2,527
68112370141 16,323 0,456 0,100 0,364 2,628 68112370185 17,287 0,564 0,206 0,561 2,673
68112370044 16,354 0,662 0,325 0,141 2,603 68112370007 17,306 0,550 0,397 0,188 2,467
68112370097 16,351 0,445 0,133 0,347 2,651 68112370122 17,304 0,391 0,339 0,130 2,544
68112370011 16,371 0,514 0,314 0,655 2,586 68112370191 17,323 0,493 0,291 0,252 2,569
68112370136 16,389 0,487 0,076 0,330 2,625 68112370142 17,339 0,651 0,352 0,241 2,568
68112370217 16,439 0,611 0,221 0,151 2,703 68112370087 17,344 0,567 0,225 0,225 2,471
68112370130 16,445 0,504 0,162 0,322 2,684 68112370169 17,343 0,486 0,032 0,444 2,650
68112370186 16,447 0,559 0,314 0,601 2,686 68112370156 17,346 0,543 0,338 0,314 2,731
68112370050 16,463 0,529 0,197 0,300 2,593 68112370187 17,356 0,572 0,192 0,536 2,691
68112370060 16,469 0,565 0,276 0,215 2,552 68112370188 17,369 0,451 0,321 0,409 2,662
68112370128 16,468 0,415 0,323 0,305 2,540 68112370019 17,376 0,465 0,225 0,060 2,513
68112370112 16,543 0,457 0,194 0,123 2,575 68112370057 17,387 0,391 0,261 0,323 2,553
68112370092 16,559 0,709 0,394 0,420 2,629 68112370153 17,393 0,522 0,217 0,280 2,583
68112370181 16,578 0,540 0,253 0,400 2,593 68112370078 17,401 0,500 0,242 0,730 2,573
68112370117 16,602 0,514 0,266 0,037 2,647 68112370135 17,417 0,490 0,400 0,293 2,662
68112370105 16,608 0,682 0,491 0,102 2,570 68112370094 17,437 0,442 0,289 0,170 2,698
68112370017 16,612 0,471 0,167 0,413 2,663 68112370001 17,451 0,507 0,676 -0,270 2,605
68112370042 16,621 0,441 0,222 0,257 2,590 68112370154 17,477 0,556 -0,065 0,758 2,458
68112370132 16,687 0,554 0,059 0,354 2,642 68112370056 17,475 0,513 0,202 0,574 2,767
68112370071 16,703 0,426 0,244 0,408 2,614 68112370134 17,498 0,844 0,511 -0,023 2,594
68112370005 16,720 0,504 0,131 0,530 2,652 68112370069 17,513 0,657 0,222 -0,158 2,512
68112370114 16,736 0,455 0,255 0,214 2,611 68112370064 17,513 0,493 0,431 0,388 2,592
68112370145 16,751 0,489 0,227 0,110 2,548 68112370066 17,526 0,502 0,226 0,307 2,633
68112370183 16,779 0,861 0,648 -0,101 2,612 68112370150 17,538 0,827 0,768 -0,389 2,625
68112370096 16,776 0,470 0,137 0,367 2,654 68112370209 17,545 0,704 1,057 -1,369 2,739
68112370014 16,781 0,545 0,251 0,491 68112370167 17,540 0,452 0,476 0,247 2,634
68112370085 16,782 0,449 0,256 0,073 2,629 68112370127 17,561 0,634 0,378 -0,282 2,569
68112370081 16,838 0,812 0,750 -0,644 2,565 68112370143 17,566 0,603 0,379 0,542 2,384
68112370109 16,876 0,514 0,259 0,430 2,580 68112370216 17,589 0,561 0,317 0,703 2,658
68112370212 16,893 0,410 0,079 0,513 2,704 68112370067 17,599 0,634 0,452 0,268 2,620
68112370113 16,901 0,549 -0,076 1,276 2,496 68112370123 17,596 0,512 0,273 0,111 2,578
68112370189 16,907 0,500 0,090 0,428 2,607 68112370210 17,605 0,582 0,113 0,291 2,679
68112370139 16,923 0,554 0,374 0,115 2,577 68112370204 17,606 0,604 0,279 0,203 2,875
68112370157 16,924 0,486 0,236 0,148 2,614 68112370065 17,604 0,573 0,032 -0,950 2,506
68112370125 16,930 0,498 0,285 0,574 2,529 68112370213 17,611 0,512 0,132 0,286 2,573
68112370030 16,930 0,468 0,126 0,354 2,570 68112370206 17,611 0,490 0,270 0,239 2,718
68112370090 16,933 0,512 0,173 0,510 2,683 68112370174 17,627 0,579 0,550 0,228 2,522
681123700*93 16,947 0,462 0,355 0,310 2,615 68112370172 17,640 0,874 0,360 -0,323 2,551
68112370086 16,958 0,508 0,324 -0,032 2,607 68112370120 17,635 0,559 0,294 0,068 2,600
68112370149 16,979 0,374 0,429 0,013 2,632 68112370100 17,632 0,480 0,384 0,018 2,574
68112370190 17,027 0,668 0,182 0,557 2,732 68112370107 17,646 0,552 0,388 -0,364 2,749
68112370196 17,023 0,518 -0,012 0,672 2,667 68112370051 17,660 0,375 0,585 -0,221 2,673
68112370144 17,040 0,617 0,341 0,209 2,691 68112370020 17,668 0,504 0,327 -0,279 2,597
68112370202 17,060 0,733 0,871 -0,145 2,570 68112370073 17,661 0,283 0,322 0,473 2,416
68112370184 17,073 0,544 0,047 0,278 2,716 68112370002 17,679 0,555 0,150 0,505 2,499
68112370008 17,075 0,500 0,447 0,548 2,497 68112370079 17,693 0,431 0,215 0,099 2,570
68112370083 17,089 0,600 0,510 0,271 2,632 68112370048 17,697 0,529 0,533 -0,084 2,501
68112370146 17,092 0,555 0,433 0,454 2,559 68112370193 17,711 0,595 0,301 1,088 2,482
68112370111 17,115 0,451 0,203 0,252 2,636 68112370177 17,714 0,601 0,238 0,583 2,364
68112370075 17,123 0,557 0,142 0,308 2,637 68112370084 17,759 0,508 0,191 0,246 2,583
68112370068 17,128 0,661 0,499 0,666 68112370024 17,775 0,708 0,412 0,290 2,611
68112370152 17,134 0,514 0,263 0,313 2,601 68112370170 17,770 0,491 0,109 0,426 2,648
68112370166 17,151 0,457 0,188 0,296 2,794
68112370095 17,165 0,804 0,255 0,961 2,318
68112370173 17,157 0,503 0,215 0,297 2,654
68112370028 17,179 0,597 0,561 0,078 2,506
68112370098 17,174 0,430 0,193 0,215 2,543
68112370091 17,188 0,673 0,501 0,046 2,605
68112370201 17,186 0,564 -0,033 0,515 2,620
68112370178 17,220 0,454 -0,146 0,874 2,774
68112370076 17,241 0,440 0,235 0,148 2,611
68112370208 17,255 0,488 0,076 0,333 2,570
68112370147 17,256 0,423 0,142 0,266 2,554
68112370089 17,271 0,644 0,500 0,092 2,525
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 349
1110 14,802 0,895 0,669 0,409 2,617
1003 14,847 0,774 0,435 0,614 2,577
929 14,880 0,521 0,372 0,321 2,646
NGC 6791 905 14,905 0,425 0,275 0,416 2,636
11 14,929 0,784 0,431 0,534 2,521
1747 14,949 0,444 0,165 0,479 2,703
1610 14,961 0,774 0,665 0,440
ID V (b-y) m i e l hbeta 933 14,961 0,318 0,177 0,560 2,649
655 11,557 0,686 0,370 0,414 1623 14,976 0,817 0,694 0,501 2,835
77 12,215 0,302 0,186 0,419 2,632 1677 14,982 1,474 -1,434 2,892 2,713
301 12,689 0,282 0,243 0,783 982 15,032 0,888 0,699 0,454 2,675
412 12,690 0,283 0,203 0,405 937 15,064 0,855 0,682 0,613 2,677
947 12,708 0,328 0,166 0,468 2,675 726 15,067 0,639 0,490 0,502 2,680
729 13,014 0,723 0,443 0,454 2,632 1199 15,074 0,293 0,180 0,857
1753 13,176 0,242 0,155 0,798 2,773 89 15,088 0,701 0,304 0,470 2,541
1912 13,324 0,363 0,211 0,363 1526 15,096 0,478 0,215 0,354 2,700
1030 13,476 0,609 0,581 0,322 1830 15,105 0,849 0,668 0,389 2,712
110 13,729 1,055 0,674 0,226 1550 15,135 0,647 0,470 0,428 2,740
463 13,752 1,027 0,751 0,363 2,655 160 15,140 0,874 0,537 0,587 2,490
185 13,821 0,589 0,261 0,585 771 15,144 0,873 0,627 0,620
788 13,876 1,041 0,749 0,427 123 15,160 0,382 0,141 0,444 2,561
766 13,881 1,001 0,730 0,420 2,654 1273 15,177 0,254 0,290 0,639 2,687
328 13,963 0,701 0,370 0,456 291 15,214 0,856 0,599 0,500 2,619
624 14,004 0,813 0,555 0,557 2,629 1188 15,225 0,752 0,465 0,509 2,839
749 14,046 0,498 0,196 0,570 1504 15,227 0,683 0,488 0,528 2,694
1793 14,081 1,182 -0,159 1,423 1783 15,275 0,530 0,273 0,397 2,646
135 14,091 0,830 0,404 0,448 1194 15,303 0,848 0,609 0,537
1335 14,099 0,422 0,216 0,463 2,667 1849 15,329 0,511 0,239 0,489 2,690
342 14,121 1,069 0,761 0,331 2,608 988 15,335 0,838 0,642 0,487 2,676
1642 14,123 1,031 0,713 0,400 111 15,374 0,542 0,236 0,494 2,569
394 14,146 0,893 0,602 0,398 1414 15,384 0,764 0,751 0,230
1108 14,166 0,988 0,792 0,296 2,638 1779 15,396 0,455 0,157 0,496 2,651
56 14,229 0,295 0,202 0,703 2,672 584 15,411 0,858 0,580 0,711 2,635
1045 14,238 0,825 0,599 0,542 2,656 27 15,437 0,899 0,550 0,354 2,489
1897 14,310 0,664 0,174 0,553 2,621 318 15,441 0,846 0,630 0,568 2,624
1518 14,436 0,540 0,436 0,502 2,651 1275 15,444 0,842 0,500 0,189
602 14,459 0,803 0,450 0,321 1565 15,453 0,475 0,175 0,527
125 14,509 0,861 0,538 0,516 2,597 1365 15,455 0,818 0,597 0,611
1109 14,512 0,864 0,660 0,241 43 15,487 0,394 0,083 0,490 2,574
115 14,517 0,830 0,503 0,281 2,581 527 15,522 0,831 0,579 0,647
22 14,518 0,855 0,456 0,343 2,554 384 15,526 0,630 0,354 0,483 2,642
120 14,543 0,472 0,191 0,434 2,614 1498 15,536 0,359 0,177 0,331 2,628
1514 14,544 0,816 0,529 0,464 2,650 60 15,549 0,829 0,504 0,548 2,315
121 14,559 0,846 0,497 0,382 2,572 1908 15,551 0,782 0,653 0,139 2,635
1867 14,567 0,924 0,675 0,513 1844 15,551 0,770 0,345 0,417 2,649
1360 14,573 0,887 0,620 0,598 2,682 851 15,552 0,855 0,542 0,682 2,662
1058 14,574 0,951 0,709 0,403 1408 15,555 0,524 0,179 0,485 2,732
605 14,581 0,814 0,569 0,355 143 15,558 0,583 0,382 0,427 2,595
1366 14,583 0,833 0,572 0,332 2,686 1153 15,574 0,816 0,520 0,684
107 14,593 0,855 0,583 0,487 2,589 294 15,579 0,797 0,610 0,301 2,536
992 14,607 0,862 0,585 0,559 882 15,589 0,524 0,251 0,528 2,672
1241 14,623 0,841 0,565 0,540 188 15,601 0,431 0,122 0,692 2,558
779 14,628 0,853 0,593 0,596 1670 15,608 0,416 0,232 0,351 2,699
1059 14,634 0,764 0,750 0,371 1737 15,611 0,427 0,336 0,282
1874 14,635 0,847 0,584 0,498 2,666 1465 15,626 0,784 0,539 0,725 2,618
1567 14,639 0,769 0,679 0,401 366 15,633 0,405 0,221 0,277
557 14,641 0,904 0,717 0,422 2,672 158 15,651 0,411 0,116 0,519 2,611
1256 14,646 0,597 0,575 0,395 2,636 21 15,652 0,484 0,160 0,378 2,502
1621 14,675 0,855 0,590 0,612 2,690 786 15,654 0,855 0,535 0,719
1257 14,686 0,811 0,619 0,302 2,640 1388 15,660 0,568 0,292 0,564
701 14,686 0,905 0,606 0,437 1099 15,672 0,795 0,604 0,190 2,666
1883 14,689 0,836 0,576 0,497 2,674 903 15,676 0,664 0,410 0,505
1614 14,691 0,759 0,530 0,607 2,650 920 15,689 0,816 0,561 0,583 2,655
1191 14,708 0,876 0,575 0,708 1042 15,709 0,427 0,166 0,386
878 14,746 0,881 0,697 0,462 796 15,720 0,841 0,562 0,521 2,713





































































15,739 0,363 0,159 0,433 2,698 789 16,456 0,780 0,479 0,741
15,776 0,769 0,639 0,545 1864 16,468 0,702 0,633 0,340 2,661
15,786 0,773 0,496 0,496 2,526 1824 16,468 0,677 0,618 0,374 2,535
15,804 0,804 0,615 0,523 2,658 450 16,471 0,431 0,174 0,500 2,654
15,822 0,802 0,564 0,672 2,654 278 16,491 0,656 0,572 0,371 2,627
15,830 0,767 0,641 0,451 2,685 1599 16,507 0,496 0,336 0,467 2,599
15,836 0,561 0,267 0,519 2,709 140 16,510 0,758 0,417 0,731 2,513
15,840 0,528 0,301 0,491 2,485 994 16,514 0,386 0,360 0,449 2,784
15,853 0,796 0,533 0,690 2,714 248 16,523 0,808 0,456 0,829 2,611
15,970 0,749 0,433 0,560 1895 16,524 0,493 0,191 0,486 2,601
15,974 0,519 0,225 0,438 2,692 494 16,529 0,687 -0,196 0,668
15,985 0,665 0,570 0,366 2,646 1462 16,540 0,528 0,229 0,639 2,848
15,986 0,393 0,270 0,317 2,734 1044 16,552 0,770 0,677 -0,138 2,720
15,992 0,746 0,763 0,028 2,626 1428 16,559 0,466 0,154 0,661 2,742
16,009 0,678 0,449 0,681 2,664 957 16,561 0,497 0,239 0,410 2,799
16,011 0,550 0,213 0,500 1838 16,564 0,711 0,520 0,455 2,632
16,013 0,566 0,458 0,468 2,643 1558 16,574 0,752 0,477 0,528 2,685
16,019 0,418 0,174 0,453 1913 16,577 0,498 0,226 0,284 2,693
16,023 0,554 0,416 0,449 2,664 1152 16,577 0,514 0,213 0,642 2,651
16,026 0,480 0,192 0,444 2,578 1336 16,584 0,470 0,282 0,468 2,815
16,028 0,705 0,448 0,614 2,701 868 16,588 0,720 0,554 0,643 2,495
16,037 0,765 0,553 0,506 1690 16,589 0,754 0,513 0,555 2,601
16,062 0,823 0,479 0,292 2,404 540 16,592 0,556 0,236 0,485 2,698
16,082 0,793 0,502 0,636 2,685 1790 16,601 0,469 0,163 0,421 2,699
16,083 0,487 0,224 0,602 2,577 560 16,605 0,718 0,563 0,261
16,086 0,778 0,549 0,541 2,687 1667 16,605 0,514 0,174 0,447 2,659
16,094 0,445 0,142 0,481 2,685 1814 16,623 0,756 0,487 0,567 2,685
16,128 0,760 0,601 0,538 2,622 255 16,629 0,454 0,219 0,445 2,694
16,135 0,446 0,178 0,464 2,514 638 16,629 0,772 0,504 0,827 2,581
16,143 0,350 0,148 0,692 2,735 103 16,641 0,695 0,336 0,525 2,536
16,147 0,454 0,216 0,492 2,745 61 16,651 0,425 0,135 0,479 2,389
16,152 0,399 0,270 0,284 2,602 1609 16,651 0,626 0,216 0,438 2,647
16,162 0,332 0,187 0,661 2,558 259 16,651 0,490 0,244 0,335 2,578
16,176 0,682 0,526 0,639 2,611 597 16,656 0,470 0,249 0,716 2,791
16,182 0,118 0,084 0,142 2,520 1819 16,670 0,438 0,123 0,455 2,682
16,193 0,483 0,284 0,653 1448 16,678 0,760 0,549 0,375 2,814
16,203 0,780 0,461 0,666 2,375 1156 16,679 0,582 0,375 0,494 2,773
16,206 0,692 0,647 0,304 2,630 559 16,685 0,571 0,257 0,632
16,207 0,753 0,529 0,625 2,573 1763 16,688 0,452 0,154 0,625 2,646
16,210 0,745 0,662 0,355 396 16,689 0,760 0,513 0,755 2,666
16,217 0,564 0,278 0,627 2,780 828 16,696 0,597 0,236 0,535
16,221 0,756 0,450 0,416 2,755 108 16,699 0,492 0,217 0,293 2,489
16,247 0,744 0,644 -0,398 2,683 1129 16,704 0,752 0,582 0,394 2,856
16,248 0,625 0,409 0,510 469 16,706 0,732 0,550 0,474 2,669
16,261 0,407 0,195 0,533 2,818 1379 16,709 0,476 0,227 0,501 2,725
16,262 0,805 0,659 0,638 541 16,736 0,545 0,286 0,516 2,668
16,275 0,618 0,242 0,306 949 16,736 0,743 0,552 0,715 2,882
16,275 0,380 0,143 0,315 2,692 1016 16,741 0,576 0,235 0,659 2,817
16,278 0,719 0,502 0,366 2,696 378 16,745 0,733 0,495 0,687 2,679
16,293 0,434 0,233 0,529 2,726 1468 16,746 0,714 0,523 0,802 2,681
16,306 0,647 0,464 0,366 145 16,751 0,764 0,495 0,409 2,434
16,331 0,549 0,238 0,525 2,526 1066 16,751 0,713 0,657 0,378
16,338 0,511 0,175 0,409 2,799 416 16,753 0,735 0,634 0,531 2,627
16,345 0,625 0,518 0,217 2,638 623 16,757 0,737 0,536 0,498
16,347 0,544 0,227 0,709 2,664 381 16,758 0,559 0,187 0,753 2,659
16,369 0,748 0,522 0,656 1723 16,759 0,623 0,242 0,697 2,493
16,373 0,767 0,478 0,620 1483 16,763 0,754 0,496 0,805
16,398 0,406 0,106 0,559 2,702 754 16,766 0,742 0,478 0,717 2,833
16,398 0,408 0,154 0,384 2,409 1899 16,768 0,529 0,391 0,026 2,578
16,404 0,762 0,532 0,523 1892 16,773 0,457 0,257 0,507 2,659
16,406 0,414 0,186 0,511 2,520 686 16,775 0,659 0,398 0,695
16,406 0,735 0,510 0,453 2,623 970 16,777 0,685 0,347 0,530 2,886
16,407 0,452 0,151 0,720 2,776 403 16,778 0,762 -0,022 0,866
16,438 0,746 0,575 0,465 2,662 1761 16,788 0,721 0,547 0,664 2,740
16,439 0,394 0,243 0,554 1299 16,800 0,692 0,629 0,258 2,701
16,449 0,468 0,118 0,535 2,319 191 16,801 0,526 0,278 0,555 2,468
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 351
467 16,804 0,765 0,498 0,596 2,732
1851 16,806 0,485 0,171 0,675 2,635
1005 16,807 0,630 0,230 0,726 2,735
554 16,809 0,771 0,448 0,560 2,624
1068 16,813 0,644 0,338 0,919
367 16,816 0,531 0,166 0,431 2,737
1509 16,820 0,755 0,475 0,919 2,648
1786 16,826 0,518 0,178 0,471 2,401
872 16,827 0,527 0,317 0,570
171 16,829 0,473 0,137 0,515 2,558
622 16,831 0,739 0,480 0,578 2,571
1928 16,834 0,449 0,151 0,230 2,691
1048 16,837 1,467 -1,684 2,341
195 16,839 0,650 0,355 0,265 2,577
137 16,845 0,466 0,156 0,512 2,435
612 16,847 0,383 0,253 0,525
839 16,848 0,774 0,676 0,390
730 16,849 0,557 0,239 0,757 2,624
133 16,857 0,508 0,105 0,410 2,511
768 16,863 0,508 0,416 0,509 2,762
1142 16,871 0,431 0,150 0,330
1475 16,871 0,738 0,506 0,831 2,676
1211 16,872 0,747 0,533 0,757 2,819
1137 16,882 0,582 0,270 0,379
1684 16,883 0,737 0,590 0,844
1773 16,892 0,519 0,194 0,706
968 16,900 0,545 0,122 0,980
537 16,900 0,577 0,238 0,542 2,733
525 16,905 0,542 0,308 0,523 2,777
1135 16,905 0,766 0,528 1,068 2,707
1329 16,910 0,645 0,368 0,873 2,758
347 16,916 0,604 0,246 0,524
941 16,921 0,535 0,269 0,595 2,779
1440 16,924 0,699 0,657 0,571 2,831
615 16,925 0,446 0,152 0,637 2,461
1040 16,933 0,746 0,498 0,890
1472 16,934 0,543 0,344 0,289 2,882
1769 16,935 0,633 -0,037 0,399 2,532
1017 16,942 0,503 0,172 0,458
587 16,947 0,719 0,519 0,699 2,789
526 16,947 0,749 0,467 0,526
388 16,954 0,613 0,383 0,722 2,596
1119 16,958 0,976 0,408 1,075
258 16,963 0,677 0,353 0,383 2,599
433 16,965 0,729 0,496 0,653 2,648
745 16,969 0,569 0,194 0,695 2,815
632 16,979 0,670 0,701 -0,920 2,807
1484 16,982 0,698 0,546 0,409 2,796
1184 16,988 0,751 0,442 1,357
1102 16,989 0,587 0,249 0,600
533 16,989 0,754 0,458 0,769 2,839
1122 16,989 0,465 0,298 0,387 2,882
932 16,990 0,561 0,020 0,776 2,859
40 16,992 0,561 0,191 0,169 2,349
477 16,994 0,738 0,413 0,859 2,609
504 17,001 0,438 0,573 0,176
1178 17,012 0,560 0,284 0,620
229 17,014 0,767 0,435 0,668
925 17,015 0,685 -0,117 1,060 2,515
858 17,022 0,724 0,511 0,809
1187 17,024 0,725 0,440 0,371 2,664
921 17,028 0,541 0,250 0,922 2,667
333 17,036 0,535 0,231 0,512
1190 17,041 0,437 0,204 0,501
696 17,045 0,443 0,285 0,480
532 17,046 0,552 0,246 0,617
1339 17,051 0,672 0,101 0,639
1682 17,061 0,387 0,235 0,147 2,711
170 17,061 0,390 0,511 0,164 2,561
1823 17,061 0,617 0,324 0,592 2,480
1618 17,063 0,481 0,163 0,669
1313 17,071 0,597 0,303 0,651
1559 17,084 0,578 0,276 0,807 2,783
1291 17,086 0,621 0,265 0,587 2,831
1730 17,089 0,655 0,420 0,573 2,493
617 17,095 0,583 0,313 0,820 2,508
1160 17,097 0,690 0,004 0,778
32 17,099 0,775 0,184 1,432 2,250
1289 17,104 0,515 0,364 0,650
928 17,108 0,616 0,422 0,615
899 17,110 0,721 0,566 0,282 2,599
1698 17,119 0,465 0,108 0,516 2,741
1177 17,120 0,539 0,258 0,317 2,746
1732 17,121 0,544 0,245 0,376 2,442
1432 17,130 0,727 0,373 1,026
690 17,146 0,744 0,468 0,917
607 17,151 0,467 0,195 0,396 2,718
180 17,157 0,711 0,427 0,319 2,592
777 17,159 0,594 0,301 0,585
1540 17,160 0,537 0,238 0,938 2,622
569 17,161 0,730 0,481 0,795
642 17,162 0,757 0,509 0,701
1019 17,163 0,560 0,353 0,592 2,787
1884 17,164 0,529 0,354 0,460 2,470
286 17,167 0,560 0,226 0,903 2,544
1835 17,169 0,821 0,805 -0,603 2,537
194 17,170 0,531 0,261 0,696 2,530
515 17,172 0,710 0,513 0,875 2,875
150 17,172 0,463 0,144 0,314 2,482
1517 17,173 0,487 0,372 0,315 2,690
1377 17,176 0,673 0,372 0,812 2,862
275 17,178 0,505 0,143 0,385 2,588
101 17,179 0,712 0,329 0,426
1314 17,180 0,608 0,334 0,575 2,674
1758 17,180 0,521 0,343 0,454
913 17,184 0,735 0,507 0,563 2,776
838 17,187 0,591 0,381 0,577 2,768
374 17,189 0,599 0,247 0,621 2,653
1718 17,191 0,673 0,513 0,754
1707 17,191 0,707 0,390 0,951 2,430
1692 17,203 0,679 0,579 0,485 2,599
265 17,205 0,529 0,150 0,388
958 17,211 0,549 0,307 0,730 2,838
997 17,216 0,751 0,390 0,128 2,844
377 17,221 0,565 0,198 0,807 2,629
1751 17,221 0,602 0,358 0,203 2,704
1738 17,229 0,713 0,624 0,381 2,774
888 17,233 0,720 0,550 0,875
1371 17,234 0,649 0,117 0,626
422 17,237 0,505 0,298 0,611
277 17,243 0,591 0,258 0,726 2,602
807 17,243 0,511 0,236 0,623
1215 17,245 0,738 0,573 0,516
162 17,250 0,476 0,128 0,554 2,428
520 17,251 0,553 0,235 0,720 2,794
314 17,253 0,515 0,254 0,607 2,748
653 17,254 0,972 -0,407 1,058
1095 17,255 0,614 0,391 0,643
1151 17,259 0,730 0,495 0,817
246 17,261 0,577 0,336 0,325 2,585
312 17,262 0,538 0,196 0,463 2,729
1450 17,264 0,681 0,304 0,917 2,805
352 Anexo C
890 17,264 0,550 0,282 0,798 2,580
1933 17,274 0,370 0,053 0,314 2,528
895 17,287 0,719 0,477 0,718 2,644
290 17,292 0,641 0,372 0,543 2,784
1854 17,295 0,444 0,254 0,190 2,599
1013 17,302 0,779 0,476 0,090
1305 17,303 0,477 0,388 0,330 2,851
1205 17,306 0,597 0,255 0,541
901 17,308 0,700 0,520 0,413 2,722
833 17,308 0,480 0,328 0,542 2,533
1437 17,309 0,543 0,231 0,798 2,843
16 17,310 0,613 0,185 0,785 2,262
134 17,312 0,502 0,195 0,570 2,445
576 17,317 0,632 0,302 0,901
1255 17,321 0,693 0,495 1,344
1037 17,323 0,547 0,325 0,656
1924 17,324 0,567 0,238 0,265 2,475
1531 17,324 0,685 0,352 0,726 2,821
1349 17,327 0,558 0,202 1,096 2,437
155 17,331 0,606 0,140 0,779 2,544
1900 17,333 0,730 0,469 0,470 2,605
88 17,334 0,592 0,161 0,768 2,321
1491 17,335 0,532 0,237 0,719 2,571
1817 17,335 0,676 0,153 0,619 2,223
1358 17,336 0,554 0,288 0,484 2,776
353 17,337 0,598 0,310 0,684 2,637
1866 17,337 0,574 0,375 0,203 2,524
1712 17,338 0,531 0,421 0,336 2,844
616 17,338 0,597 0,175 0,983 2,658
205 17,341 0,734 0,523 0,642 2,395
1415 17,341 0,549 0,353 0,575
1506 17,341 0,578 0,348 0,394
116 17,343 0,677 0,332 1,359 2,154
1564 17,343 0,628 0,445 1,100 2,841
987 17,344 0,711 0,315 1,313 2,748
1628 17,348 0,394 0,351 0,361 2,849
156 17,349 0,596 0,142 0,925 2,578
62 17,350 0,554 0,125 0,837 2,045
1676 17,350 0,594 0,297 0,752 2,641
1125 17,354 0,703 0,679 0,097
1574 17,355 0,440 0,370 0,442 2,802
1060 17,356 0,575 0,307 1,023 2,495
1210 17,359 0,533 0,303 0,809
117 17,365 0,533 0,278 0,312 2,491
69 17,367 0,666 0,276 0,824 2,230
676 17,368 0,565 0,358 0,606
380 17,368 0,569 0,292 0,464 2,545
1324 17,370 0,587 0,331 0,340
442 17,371 0,582 0,254 0,756
1627 17,371 0,597 0,168 1,110 2,396
1552 17,371 0,549 0,182 0,926 2,485
1894 17,372 0,471 0,156 0,426 2,576
1840 17,372 0,571 0,254 0,843
146 17,372 0,577 0,221 0,668 2,533
543 17,373 0,542 0,305 0,541 2,698
1666 17,377 0,639 0,331 0,907 2,802
1186 17,377 0,564 0,379 0,683
1839 17,378 0,738 0,279 0,692 2,199
580 17,380 0,609 0,301 0,713 2,815
697 17,380 0,555 0,144 0,287
799 17,383 0,507 0,269 0,604 2,247
315 17,384 0,604 0,206 0,743 2,797
1734 17,385 0,631 0,287 0,753 2,727
1431 17,387 0,543 0,346 0,755
1513 17,391 0,718 0,541 1,100
1591 17,392 0,695 0,536 1,097
1596 17,392 0,559 0,324 0,642 2,360
398 17,393 0,576 0,266 0,692 2,822
52 17,396 0,522 0,209 0,751 2,287
673 17,397 0,694 0,403 0,734
1390 17,398 0,618 0,346 0,787
1218 17,398 0,541 0,202 0,853
993 17,399 0,553 0,410 0,347
743 17,399 0,598 0,305 0,744
1399 17,400 0,648 0,367 0,620 2,824
1777 17,402 0,543 0,381 0,376 2,712
914 17,402 0,600 0,283 0,512
256 17,403 0,561 0,264 0,738 2,633
362 17,406 0,615 0,266 0,824 2,729
1926 17,408 0,589 0,416 -0,006 2,425
639 17,408 0,561 0,397 1,076 2,646
981 17,408 0,576 0,322 0,666
1658 17,409 0,557 0,265 0,670 2,502
390 17,409 0,521 0,356 0,409 2,771
1036 17,410 0,704 0,534 1,253 2,691
1427 17,410 0,597 0,232 0,648 2,869
552 17,411 0,728 0,400 1,053 2,664
1389 17,413 0,599 0,326 0,592
1089 17,416 0,713 0,527 0,452
361 17,417 0,560 0,302 0,431 2,641
217 17,420 0,527 0,127 0,646 2,861
233 17,420 0,620 0,135 0,693 2,616
1652 17,420 0,547 0,337 0,349 2,792
235 17,425 0,582 0,168 0,702 2,617
297 17,425 0,675 0,256 0,548 2,496
23 17,426 0,746 0,342 0,538 2,302
1015 17,426 0,734 0,276 0,658
1541 17,426 0,540 0,278 0,784 2,667
357 17,427 0,623 0,251 0,763 2,397
842 17,427 0,542 0,274 0,877 2,874
1878 17,429 0,550 0,317 0,472 2,701
383 17,430 0,593 0,221 0,508 2,596
1588 17,430 0,571 0,238 0,706
1363 17,430 0,662 0,346 0,117 2,588
978 17,431 0,526 0,390 0,615 2,786
1479 17,431 0,644 -0,312 2,174
1311 17,431 0,535 0,407 0,670
1808 17,431 0,568 0,220 0,392 2,322
840 17,432 0,722 0,407 1,031
1605 17,432 0,453 0,381 0,147
753 17,433 0,562 0,329 0,487 2,819
705 17,434 0,600 0,328 0,616
734 17,434 0,601 0,268 0,505
1217 17,436 0,661 0,426 1,675
740 17,437 0,577 0,340 0,647
453 17,438 0,667 0,395 0,899
688 17,440 0,599 0,290 0,479
1253 17,441 0,455 0,384 0,318
1148 17,441 0,606 0,342 0,705
1293 17,442 0,593 0,257 1,054 2,755
82 17,442 0,680 0,388 0,544 2,193
66 17,442 0,517 0,226 0,753 2,167
797 17,443 0,647 0,284 0,868
574 17,444 0,560 0,286 0,595
1201 17,444 0,573 0,268 1,081 2,578
1282 17,444 0,545 0,392 0,692
25 17,447 0,511 0,219 0,559
1228 17,447 0,568 0,308 0,795
99 17,448 0,596 0,333 0,972
1130 17,449 0,541 0,382 0,335
1653 17,450 0,530 0,320 0,486
1701 17,451 0,400 0,189 0,462 2,885
Datos fotométricos de los cúmulos NGC 7039, NGC 6811 y NGC 6791 353
352 17,452 0,685 0,463 0,349 2,758
267 17,453 0,639 0,186 1,266 2,548
310 17,453 0,536 0,205 1,201 2,378
791 17,454 0,565 0,246 0,883 2,499
613 17,454 0,627 0,281 1,011
174 17,454 0,545 0,153 0,764 2,628
445 17,455 0,585 0,308 0,791 2,809
1288 17,456 0,609 0,158 0,917
508 17,456 0,593 0,203 1,111 2,843
924 17,458 0,448 0,165 0,566
1200 17,458 0,531 0,142 0,585
581 17,459 0,693 0,482 1,158 2,581
1804 17,459 0,604 0,362 0,537 2,466
718 17,459 0,662 0,267 0,862
1529 17,460 0,505 0,307 0,733 2,549
1031 17,460 0,597 0,154 0,596
178 17,461 0,543 0,277 1,173 2,215
1923 17,462 0,532 0,268 -0,055 2,435
1705 17,462 0,590 0,489 0,776 2,327
1373 17,463 0,541 0,315 0,661 2,646
1326 17,463 0,575 0,283 0,671
411 17,464 0,561 0,230 0,453 2,763
261 17,464 0,604 0,258 0,468 2,627
498 17,465 0,504 0,264 0,860 2,240
912 17,465 0,598 0,420 0,527
517 17,466 0,644 0,333 0,334
631 17,466 0,675 0,499 0,477
1376 17,466 0,521 0,330 0,441
813 17,467 0,536 0,290 0,949
48 17,467 0,620 0,083 0,918 2,337
739 17,468 0,635 0,373 0,762
902 17,468 0,523 0,341 0,502
1312 17,469 0,528 0,338 0,522 2,799
1320 17,471 0,597 0,402 0,738 2,805
1391 17,472 0,665 0,361 0,884
1322 17,472 0,583 0,179 0,644 2,772
679 17,472 0,555 0,347 0,373
1393 17,472 0,571 0,335 0,201
320 17,473 0,683 0,444 0,105 2,672
271 17,474 0,540 0,183 0,464 2,722
1872 17,478 0,639 0,414 0,653 2,411
823 17,479 0,555 0,319 0,672
1405 17,480 0,643 0,567 0,749
628 17,486 0,628 0,348 1,234 2,298
1721 17,486 0,604 0,414 0,534
1452 17,487 0,687 0,280 1,400 2,823
419 17,488 0,695 0,541 0,434
1915 17,488 0,573 0,177 0,479 2,396
243 17,488 0,604 0,302 0,242 2,575
413 17,489 0,583 0,188 0,845 2,739
2 17,489 0,562 0,174 0,292 2,412
1731 17,489 0,563 0,292 0,719 2,672
780 17,490 0,654 -0,434 1,485
867 17,490 0,654 0,417 0,696
1120 17,491 0,551 0,192 1,181 2,777
900 17,491 0,637 0,096 0,774
1548 17,491 0,528 0,377 0,357
810 17,494 0,443 0,387 0,512
1735 17,494 0,536 0,407 0,239 2,649
814 17,495 0,657 0,516 0,587
1220 17,496 0,542 0,107 0,950
1685 17,498 0,597 0,193 0,642 2,822
663 17,499 0,541 0,383 0,407
1490 17,500 0,563 0,225 0,766 2,883
1563 17,502 0,662 0,424 1,240 2,869
1675 17,506 0,558 0,162 0,819 2,395
263 17,506 0,509 0,282 0,645 2,445
1499 17,507 0,611 0,452 0,594
702 17,507 0,503 0,380 0,226 2,859
775 17,507 0,650 0,019 0,731 2,434
270 17,507 0,605 0,246 1,053 2,497
781 17,507 0,717 0,561 0,502
1778 17,508 0,501 0,361 0,502 2,581
1697 17,508 0,603 0,602 0,803
1222 17,509 0,682 0,367 1,813 2,469
999 17,510 0,586 0,219 0,611
671 17,510 0,589 0,269 0,909 2,678
1416 17,511 0,520 0,160 0,897 2,420
528 17,513 0,737 0,410 0,851 2,814
1868 17,514 0,675 0,407 0,218
1139 17,515 0,619 0,423 0,524
348 17,515 0,675 0,218 0,737 2,806
1384 17,515 0,576 0,388 0,305
1461 17,517 0,668 0,091 0,604
1346 17,517 0,593 0,240 0,613 2,884
562 17,518 0,600 0,276 0,522 2,752
1590 17,519 0,635 0,496 0,527 2,765
1668 17,519 0,667 0,408 1,190 2,461
648 17,519 0,613 0,187 1,056 2,809
1482 17,519 0,534 0,352 0,684 2,580
1268 17,520 0,653 0,609 0,543
1681 17,521 0,554 0,234 0,351 2,540
1337 17,522 0,573 0,211 1,110
627 17,523 0,692 0,472 1,115
522 17,523 0,742 0,328 1,830 2,862
1098 17,524 0,547 0,193 0,723 2,324
1073 17,525 0,552 0,371 0,564
17 17,525 0,661 0,205 0,111 2,237
373 17,527 0,454 0,204 0,478 2,812
91 17,528 0,665 0,241 1,932 2,139
74 17,528 0,612 0,092 0,666 2,220
1831 17,528 0,615 0,427 0,153 2,548
1733 17,528 0,536 0,347 0,411 2,492
1281 17,528 0,537 0,326 0,637
1524 17,529 0,560 0,286 0,604 2,858
1445 17,530 0,610 0,419 0,664 2,757
684 17,530 0,444 0,123 0,834 2,384
41 17,530 0,528 0,178 1,113 2,274
916 17,530 0,562 0,287 0,348
139 17,530 0,648 0,254 1,132 2,216
159 17,531 0,562 0,140 0,700 2,447
1225 17,531 0,546 0,347 0,713
1510 17,532 0,538 0,182 0,932 2,489
245 17,534 0,588 0,114 0,606
497 17,534 0,565 0,216 1,093
741 17,534 0,577 0,315 0,649 2,796
144 17,535 0,597 0,456 0,587
1745 17,536 0,539 0,275 0,861 2,601
1318 17,536 0,576 0,276 0,566
530 17,537 0,545 0,284 0,878 2,751
1436 17,538 0,533 0,288 0,757 2,837
1717 17,538 0,486 0,299 0,282 2,386
850 17,538 0,519 0,278 0,602
184 17,539 0,589 0,389 0,890 2,453
975 17,539 0,536 0,366 0,327
886 17,543 0,509 0,297 0,461
1087 17,544 0,553 0,245 0,762
63 17,545 0,535 0,204 0,393 2,230
1740 17,546 0,648 0,593 0,289 2,480
1863 17,548 0,689 0,369 0,552 2,373
801 17,549 0,563 0,322 0,502





































































17,549 0,547 0,200 0,811 2,300 1649 17,628 0,546 0,285 0,531
17,550 0,543 0,152 0,764 2,155 794 17,628 0,603 0,264 0,828 2,624
17,555 0,428 0,201 -0,052 2,419 408 17,628 0,603 0,414 0,633
17,556 0,559 0,294 0,954 2,559 322 17,629 0,609 0,250 0,637 2,728
17,556 0,509 0,321 0,409 2,837 36 17,629 0,609 0,171 0,584 2,160
17,556 0,518 0,376 0,552 2,313 1279 17,631 0,576 0,224 -1,671
17,559 0,531 0,334 0,205 1449 17,631 0,523 0,263 0,911 2,343
17,560 0,517 0,216 1,183 2,379 434 17,635 0,429 0,396 0,728
17,561 0,445 0,392 0,355 1503 17,636 0,515 0,213 0,883 2,560
17,562 0,610 0,091 0,630 2,601 593 17,637 0,561 0,179 0,707
17,562 0,615 0,162 0,653 2,313 1397 17,637 0,566 0,244 0,765 2,740
17,563 0,622 0,109 1,097 1669 17,637 0,566 0,352 0,581
17,563 0,545 0,326 0,909 86 17,638 0,614 0,067 0,599 2,254
17,567 0,497 0,396 0,341 708 17,638 0,531 0,269 0,674 2,716
17,567 0,683 0,409 1,029 861 17,638 0,510 0,263 0,302
17,568 0,500 0,243 0,679 2,721 1338 17,639 0,459 0,271 0,862 2,597
17,568 0,558 0,289 0,609 2,562 414 17,640 0,549 0,222 0,662 2,581
17,568 0,545 0,305 0,717 2,711 1641 17,644 0,507 0,346 0,601 2,811
17,571 0,588 0,283 0,590 2,809 1456 17,645 0,464 0,368 0,331 2,713
17,571 0,537 0,272 0,574 1601 17,647 0,538 0,317 0,365
17,571 0,520 0,301 0,343 392 17,647 0,572 0,241 0,742 2,745
17,571 0,494 0,207 0,576 2,425 1369 17,647 0,493 0,232 1,033 2,500
17,574 0,649 0,534 0,411 1612 17,650 0,524 0,318 0,244
17,575 0,552 0,250 0,563 976 17,650 0,585 0,162 0,772
17,577 0,422 0,478 0,365 2,802 449 17,653 0,469 0,104 0,495
17,581 0,503 0,339 0,403 880 17,653 0,472 0,310 0,678
17,582 0,587 0,522 0,559 492 17,655 0,558 0,105 1,096 2,731
17,583 0,549 0,248 0,813 1904 17,656 0,443 0,240 0,054 2,399
17,584 0,544 0,260 0,471 260 17,656 0,666 0,129 0,213 2,846
17,584 0,549 0,315 0,576 1725 17,657 0,514 0,362 0,447
17,585 0,521 0,170 0,768 2,443 1877 17,659 0,942 0,598 -1,089 2,262
17,586 0,521 0,344 0,626 1167 17,659 0,632 0,074 1,004 2,757
17,587 0,580 0,250 0,379 591 17,660 0,512 0,356 0,430
17,589 0,572 0,342 0,450 1873 17,660 0,549 0,238 0,708 2,635
17,589 0,773 0,439 0,403 1543 17,661 0,456 0,234 0,405 2,714
17,590 0,554 0,296 0,124 512 17,661 0,577 0,222 0,792
17,592 0,485 0,323 0,606 2,651 105 17,663 0,530 0,095 0,577 2,139
17,593 0,605 0,482 0,266 1189 17,663 0,506 0,206 0,784 2,492
17,594 0,452 0,305 0,710 1224 17,666 0,497 0,202 0,936 2,223
17,594 0,632 0,052 0,790 2,315 619 17,667 0,585 0,265 0,661
17,595 0,574 0,223 0,542 1847 17,669 0,564 0,234 0,551 2,571
17,596 0,563 0,217 -0,626 1561 17,669 0,511 0,350 0,524
17,597 0,532 0,255 0,622 2,547 620 17,669 0,546 0,319 0,484
17,599 0,523 0,343 0,301 247 17,669 0,717 0,355 0,636 2,770
17,601 0,481 0,295 0,826 2,423 1166 17,673 0,522 0,207 1,134
17,601 0,544 0,187 0,897 2,469 950 17,675 0,518 0,313 0,657
17,602 0,670 0,568 -0,011 428 17,678 0,389 0,563 0,274
17,603 0,584 0,381 0,307 1451 17,678 0,567 0,326 -0,006 2,391
17,604 0,508 0,267 0,962 2,378 1891 17,679 1,091 0,147 0,736
17,604 0,549 0,249 0,494 1880 17,680 0,578 0,237 0,453 2,503
17,606 0,492 0,294 0,634 2,842 930 17,681 0,538 0,337 0,547
17,609 0,485 0,217 0,971 2,471 1809 17,682 0,607 0,182 0,654 2,654
17,611 0,439 0,209 -0,001 2,480 710 17,683 0,554 0,280 0,512
17,612 0,641 0,345 0,093 2,344 1146 17,685 0,533 0,259 0,765
17,615 0,425 0,466 0,335 2,501 1665 17,685 0,485 0,374 0,412
17,615 0,575 0,148 0,771 1920 17,685 0,741 0,589 0,064 2,394
17,619 0,588 0,133 0,383 2,313 918 17,685 0,576 0,229 0,562
17,621 0,640 0,286 0,721 2,483 1495 17,686 0,505 0,439 0,510 2,825
17,621 0,495 0,275 0,767 2,392 1523 17,688 0,552 0,395 0,175 2,868
17,622 0,470 0,218 0,229 529 17,689 0,535 0,206 0,286
17,625 0,525 0,185 0,830 2,547 1888 17,691 0,536 0,303 0,055 2,441
17,625 0,516 0,361 0,409 855 17,693 0,529 0,358 0,219 2,818
17,625 0,604 0,215 0,850 2,456 846 17,694 0,455 0,260 0,273
17,626 0,461 0,376 0,448 1002 17,698 0,569 0,356 0,483
17,628 0,510 0,331 0,866 2,667 1935 17,698 0,514 0,393 -0,296 2,382
17,628 0,351 0,194 0,338 2,336 1285 17,698 0,542 0,306 0,352 2,890
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456 0,527 0,266 0,643 2,870 1695 17,776 0,547 0,276 0,206
869 0,573 0,294 0,533 1247 17,777 0,550 0,543 0,217
1063 0,466 0,489 0,166 575 17,778 0,531 0,225 0,663
1780 0,497 0,353 0,301 2,766 1077 17,779 0,555 0,233 0,669
321 0,564 0,304 0,415 2,710 1632 17,779 0,507 0,344 0,689
853 0,488 0,399 0,132 253 17,779 0,548 0,205 0,697 2,539
452 0,521 0,242 0,800 305 17,782 0,548 0,252 0,598 2,820
711 0,590 0,263 0,705 1053 17,783 0,524 0,332 0,251 2,468
826 0,510 0,113 1,004 1746 17,785 0,422 0,135 0,431 2,341
1724 0,604 0,248 0,509 2,748 1785 17,787 0,386 0,241 0,239
466 0,550 0,231 0,755 2,805 1660 17,787 0,550 0,317 0,396 2,868
1021 0,510 0,383 0,211 1896 17,788 0,446 0,018 0,562 2,310
1417 0,547 0,315 0,575 2,779 1853 17,789 0,563 0,098 0,357 2,352
1394 0,494 -0,740 3,531 521 17,792 0,580 0,243 0,883
1244 0,581 0,304 1,045 1071 17,798 0,477 0,360 0,893
451 0,581 0,304 0,486 715 17,798 0,507 0,357 0,175
234 0,046 0,007 0,270 2,810 476 17,800 0,614 0,358 0,813
397 0,521 0,205 0,657 485 17,801 0,562 0,240 0,594
1096 0,464 0,487 0,552 682 17,803 0,540 0,246 -0,036
1846 0,486 0,367 0,407 2,734 657 17,803 0,571 0,253 1,041 2,509
967 0,517 0,181 0,463 1266 17,805 0,531 0,330 0,532
634 0,568 0,342 0,837 2,835 5 17,806 0,494 0,135 0,913 2,276
573 0,559 0,231 0,564 2,508 1633 17,808 0,446 0,250 0,603 2,189
1617 0,578 0,180 0,759 2,820 1759 17,808 0,531 0,385 0,440 2,791
1624 0,708 0,361 0,539 553 17,808 0,574 0,279 0,832 2,717
1315 0,546 0,187 0,941 2,878 681 17,809 0,576 0,157 1,185
1298 0,552 0,268 0,976 425 17,811 0,525 0,088 0,946 2,203
1294 0,574 0,252 1,165 2,663 1855 17,815 0,609 0,298 0,124 2,621
750 0,529 0,347 0,410 871 17,817 0,529 0,255 1,009 2,685
208 0,446 0,226 1,414 2,259 1381 17,817 0,486 0,327 0,169
1407 0,490 0,399 0,405 455 17,817 0,545 0,246 1,142 2,831
431 0,546 0,343 0,474 2,706 550 17,817 0,686 0,114 0,502
336 0,484 0,163 1,117 2,235 892 17,818 0,533 0,316 1,717 2,711
1236 0,580 0,366 0,449 1018 17,819 0,505 0,379 0,624
1161 0,587 0,315 0,833 1792 17,819 0,603 0,436 0,014 2,571
337 0,538 0,286 0,507 2,688 1242 17,820 0,576 0,162 0,846
34 0,400 -0,050 0,756 2,102 382 17,821 0,554 0,206 0,685
714 0,495 0,325 0,693 2,569 1134 17,822 0,556 0,282 0,505
389 0,570 0,236 0,546 2,738 1879 17,823 0,560 0,317 0,123 2,492
1352 0,490 0,360 0,606 595 17,823 0,562 0,335 0,146
1500 0,576 0,211 0,562 1560 17,826 0,470 0,352 0,603 2,342
461 0,560 0,142 0,847 2,502 931 17,826 0,530 0,296 0,414
1157 0,579 0,180 0,881 564 17,827 0,547 0,296 0,779
1355 0,505 0,225 0,826 2,505 437 17,828 0,477 0,395 0,952 2,810
213 0,512 0,301 0,707 2,379 329 17,828 0,623 0,024 0,928 2,759
948 0,548 0,351 0,422 568 17,829 0,613 0,275 0,554
393 0,523 0,225 0,806 2,675 910 17,835 0,578 0,239 0,253 2,841
904 0,490 0,328 0,510 1686 17,836 0,564 0,299 0,383
1348 0,523 0,393 0,342 1834 17,837 0,476 0,406 0,246 2,639
1132 0,595 0,194 1,367 444 17,837 0,536 0,388 0,316
296 0,609 0,180 0,703 2,573 236 17,839 0,427 0,078 0,651 2,537
487 0,554 0,296 0,398 97 17,840 0,544 0,079 0,773 2,277
68 0,611 0,042 1,034 2,267 1833 17,842 0,583 0,359 0,380 2,691
1372 0,459 0,382 0,694 1909 17,842 0,656 0,241 0,209 2,113
163 0,544 0,087 1,156 2,362 1155 17,843 0,536 0,378 0,625
484 0,563 0,239 0,772 1392 17,843 0,596 0,239 0,790 2,836
567 0,518 0,241 0,856 505 17,843 0,546 0,226 0,730
510 0,523 0,290 0,571 2,834 1136 17,845 0,503 0,189 1,018 2,307
524 0,509 0,249 0,769 2,775 923 17,847 0,552 0,265 0,826
417 0,565 0,237 0,657 311 17,847 0,472 0,228 0,797 2,579
1635 0,637 0,126 0,765 2,658 1056 17,849 0,526 0,280 0,897
1271 0,580 -0,010 1,361 582 17,850 0,551 0,325 0,458
891 0,497 0,337 0,458 1594 17,850 0,542 0,119 1,007 2,368
1625 0,490 0,308 0,922 1572 17,850 0,600 0,112 1,410 2,529
811 0,513 0,257 0,805 430 17,851 0,564 0,262 0,490





































































17,852 0,546 0,276 1,303 787 17,943 0,562 0,232 0,701
17,855 0,458 0,188 0,812 2,534 148 17,946 0,526 0,208 0,841 2,412
17,858 0,586 0,253 0,415 1485 17,948 0,439 0,374 0,901 2,336
17,860 0,550 0,419 0,337 1022 17,950 0,449 0,401 0,440
17,863 0,533 0,344 0,773 2,570 369 17,951 0,541 0,267 1,026 2,663
17,863 0,601 0,115 0,786 2,805 722 17,952 0,564 0,299 0,909 2,623
17,864 0,498 0,190 1,158 2,414 1674 17,952 0,536 0,196 1,094 2,350
17,864 0,532 0,364 0,339 1033 17,952 0,517 0,272 0,963
17,867 0,534 0,228 0,639 2,237 531 17,953 0,527 0,270 0,816 2,490
17,867 0,566 0,299 0,464 717 17,954 0,467 0,360 0,297
17,868 0,487 0,356 0,357 1771 17,959 0,536 0,241 0,945 2,607
17,868 0,543 0,314 0,689 470 17,960 0,528 0,316 0,632 2,820
17,868 0,488 0,343 0,629 1820 17,962 0,589 0,614 -0,049 2,600
17,868 0,601 0,200 0,665 458 17,964 0,609 0,246 0,806 2,888
17,870 0,506 0,277 0,652 204 17,968 0,560 0,176 0,740 2,567
17,870 0,538 0,365 0,726 2,685 1474 17,969 0,566 0,334 0,572
17,874 0,609 0,141 0,921 2,773 1755 17,974 0,547 0,271 0,810 2,269
17,875 0,510 0,366 0,405 1084 17,975 0,501 0,250 1,147 2,296
17,876 0,867 0,522 0,537 199 17,975 0,509 0,105 1,416 2,144
17,876 0,491 0,628 0,028 2,599 1280 17,982 0,466 0,340 0,277 2,786
17,877 0,625 0,145 0,183 2,491 644 17,983 0,454 0,515 0,366
17,879 0,551 0,375 0,943 2,389 231 17,984 0,519 0,288 0,278 2,536
17,880 0,553 0,299 0,421 570 17,984 0,547 0,307 0,561
17,880 0,483 0,266 1,123 2,291 1748 17,985 0,513 0,374 0,401 2,779
17,882 0,497 0,334 0,773 2,460 287 17,985 0,599 0,098 0,894 2,541
17,883 0,463 0,405 0,493 854 17,986 0,558 0,224 0,398
17,883 0,578 0,198 1,112 49 17,988 0,538 0,119 0,774 2,168
17,884 0,535 0,139 1,171 2,199 790 17,988 0,515 0,558 0,882
17,885 0,563 0,169 0,818 84 17,990 0,529 0,031 0,946
17,885 0,544 0,326 0,936 1930 17,991 0,551 0,036 0,495 2,398
17,885 0,549 0,114 0,834 2,152 798 17,991 0,571 0,250 0,876
17,886 0,486 0,460 0,244 1762 17,992 0,541 0,293 0,365 2,621
17,890 0,561 0,392 0,147 2,340 187 17,992 0,462 0,240 0,970 2,376
17,891 0,472 0,247 1,051 42 17,993 0,507 0,184 0,578 2,138
17,891 0,523 0,165 0,628 2,471 592 17,994 0,551 0,263 0,481
17,896 0,602 0,215 0,746 1230 17,994 0,540 0,334 0,389
17,896 0,577 0,243 0,364 1070 17,994 0,494 0,243 0,873
17,898 0,515 0,185 0,586 2,537 496 17,995 0,002 0,055 0,183
17,899 0,533 0,245 0,743 2,893 625 17,995 0,600 0,263 0,798
17,899 0,547 0,155 0,923 2,166 379 17,996 0,537 0,266 0,781 2,855
17,901 0,487 0,358 0,655 1265 17,997 0,498 0,478 0,271
17,901 0,571 0,187 0,525 2,129 721 17,998 0,545 0,317 0,620
17,902 0,497 0,242 0,803 2,347
17,903 0,575 0,281 -1,519 2,853
17,905 0,581 0,118 0,866 2,670
17,911 0,507 0,326 0,449
17,913 0,531 0,168 0,988
17,913 0,560 0,240 0,778 2,544
17,914 0,609 0,209 1,351
17,916 0,533 0,322 0,712 2,744
17,918 0,485 0,393 0,883
17,919 0,574 0,175 0,755 2,407
17,921 0,582 0,216 0,077 2,410
17,921 0,530 0,214 0,453
17,922 0,568 0,380 0,446
17,922 0,606 0,187 0,535
17,925 0,624 0,106 1,021 2,061
17,925 0,490 0,361 0,652 2,691
17,926 0,518 0,762 -0,023 2,487
17,928 0,583 0,288 0,890
17,928 0,550 0,331 0,916 2,625
17,929 0,501 0,321 0,713
17,935 0,545 0,251 0,960
17,939 0,607 0,142 0,816 2,151
17,942 0,660 0,456 -0,857
17,943 0,524 0,284 0,732 2,682

VALENCIA FICüU-u .
Reunido ©I Tribuna! que suscribe en ©i día da ..
/. ¿) otorgar, por unanimidad, a esta les is  uoctora1 ie
J U L I A  S U S O  L Ó r /? ¿
.ificación de * $ . . ¿ u M  l a u o g . 
Valencia, a._ü_de ^ c T L/^ ^ e- de 1 9 f.¿
El Secretario,
E¡ Presidente
